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La turbulence atmosphe´rique est la principale limitation a` la haute re´solution angu-
laire pratique´e en astronomie. Elle se traduit par des variations de la phase du champ
rayonne´ par l’astre observe´. En interfe´rome´trie, ce proble`me a e´te´ re´solu par l’utili-
sation de fibres optiques monomodes qui filtrent le front d’onde de manie`re a` rendre
le rayonnement parfaitement cohe´rent. Cette technique, applique´e sur l’interfe´rome`tre
IOTA, nous a permis de mesurer avec une grande pre´cision les fre´quences spatiales de
sept e´toiles e´volue´es. A partir d’une technique de de´convolution en aveugle, nous avons
image´ la surface de ces sept objets. Be´telgeuse et µ Cep, deux superge´antes rouges,
ainsi que R leo, Mira et χ Cyg, trois e´toiles variables de type Mira, mais e´galement
l’e´toile symbiotique CH Cyg ont montre´ des structures tre`s diverses, avec des photo-
sphe`res d’apparence fortement dissyme´triques. Seule la ge´ante rouge Arcturus n’a pas
pre´sente´ ces caracte´ristiques. Nous avons, notamment, pu estimer la masse de χ Cyg a`
0,88 ± 0,04 M a` partir de la trajectoire balistique de la haute atmosphe`re de l’e´toile.
Au vu de ces re´sultats, nous proposons d’utiliser les techniques de filtrage spatial
interfe´rome´trique pour corriger l’effet de la turbulence au sein de la pupille d’un te´-
lescope. Cette technique, le re´arrangement de pupille, a requis le de´veloppement d’un
algorithme spe´cifique de re´duction des donne´es. Nous montrons qu’il permet de recons-
truire des images affranchies de l’influence de la turbulence atmosphe´rique et limite´es
uniquement par le bruit de photon dans le domaine visible. Nos simulations montrent
qu’un tel syste`me peut fournir des images a` la limite de diffraction des grands te´lescopes
avec des dynamiques d’au moins le million. Cette technique est en cours de validation





Atmospheric turbulence is an important limit to high angular resolution in astro-
nomy. Interferometry resolved this issue by filtering the incoming light with single-mode
fibers. Thanks to this technique, we obtained with the IOTA interferometer very precise
measurements of the spatial frequencies of seven evolved stars. From these measure-
ments, we performed a blind deconvolution to restore an image of the surface of the
stars. Six of the them, Be´telgeuse, µ Cep, R leo, Mira, χ Cyg and CH Cyg, feature very
asymmetrical brightness distributions. On the other hand, the Arcturus data are extre-
mely well fitted with a simple limb-darkened photospheric disc. From the observations
of χ Cyg, we show that the star is surrounded by a molecular shell undergoing a bal-
listic motion. By combining our dataset with spectroscopic measurements, we inferred
a mass of the star of 0.88 ± 0.04 M.
We propose to use the same technique of spatial filtering with single-mode fibers
to correct for the effect of turbulence in the pupil of a telescope. Because the pupil
is redundant, this technique does require a remapping of the pupil. We developed a
dedicated algorithm to show that it was possible to reconstruct images at the diffraction
limit of the telescope free of any speckle noise. Our simulations show that a high
dynamic range (over 106) could be obtained in the visible on an 8 meter telescope. A
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Les e´toiles naissent, rayonnent et meurent. Le soleil, notamment, est ne´ il y a un peu
plus de 4 milliards d’anne´es, et de´butera sa fin de vie dans a` peu pre`s autant d’anne´es.
De´s lors, le coeur de l’e´toile se contracte, et les couches supe´rieures de l’e´toile se dilatent.
Le diame`tre de l’e´toile devient si grand qu’il englobe les plane`tes les plus proches, dont
la Terre. Cependant, l’e´toile n’est plus le corps compact qu’il e´tait avant. La masse
volumique du gaz a` sa surface est d’environ 10−3 kg/m3, soit environ 1000 fois plus
faible que la densite´ de l’atmosphe`re terrestre. Ceci est lie´ a` un champ gravitationnel
lui aussi tre`s te´nu.
Par ailleurs, il est fre´quent d’observer dans ces e´toiles e´volue´es la pre´sence d’insta-
bilite´s qui ge´ne`rent des modifications conside´rables de la surface stellaire. Les e´toiles
de type Mira, par exemple, posse`dent une photosphe`re dont le rayon peut varier, en
quelques mois, de la distance Terre-Soleil (1 ua) a` la distance Terre-Mars (1,5 ua).
Le cas des superge`antes rouges est encore plus dramatique, avec, dans le cas de Mu
Cep par exemple, une photosphe`re dont la surface atteindrait la plane`te Saturne. Il est
pre´dit, sur Be´telgeuse notamment (Freytag 2003), l’existence de cellules de convection
de tailles comparables au rayon de l’e´toile.
La surface des e´toiles e´volue´es est cependant extreˆmement difficile a` observer, car,
meˆme si ces e´toiles sont imposantes compare´es au Soleil, leurs dimensions angulaires
restent tre`s faibles, de l’ordre de 10 milli-secondes d’angle. C’est pourquoi il est utile
de faire appel a` l’interfe´rome`trie, seule technique d’observation permettant d’obtenir
la re´solution spatiale ne´cessaire pour re´soudre la photosphe`re.
Cependant, observer une e´toile par interfe´rome´trie fournit une information diffe´rente
de celle que nous fournirait l’imagerie classique. Au lieu de mesurer la distribution
spatiale d’intensite´, l’interfe´rome´trie nous donne des mesures de l’objet observe´ a` des
fre´quences spatiales de´termine´es. Ceci, conside´re´ par certains astronomes comme une
faiblesse de l’interfe´rome´trie par rapport a` l’imagerie, est en fait un avantage dans un
certain nombre de situations. Par exemple, si l’on est capable de mode´liser la structure
de l’e´toile, on peut alors mesurer la position de structures tre`s faiblement brillantes.
Nous verrons au cours de cette the`se qu’il est notamment possible de mesurer avec
une grande pre´cision l’emplacement de la couche mole´culaire pre´sente dans la haute
atmosphe`re des e´toiles e´volue´es.
De l’observation a` l’instrumentation
A l’instar de la spectroscopie, l’interfe´rome´trie apporte une information comple´men-
taire a` l’imagerie. Un exemple est celui des e´toiles a` rotation rapide, dont l’e´longation
peut eˆtre mesure´e alors meˆme que l’e´toile n’est pas re´solue par l’interfe´rome`tre (Ker-
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vella et Domiciano de Souza 2006). De tels re´sultats sont possible graˆce aux techniques
re´centes de correction de l’influence de la turbulence atmosphe´rique utilise´es en inter-
fe´rome´trie.
Le filtrage monomode par fibre optique est une de ces techniques novatrices qui ont
bouleverse´ la discipline. Elle permet de convertir les perturbations atmosphe´riques en de
simples variations d’amplitude du flux lumineux (Perrin et al. 1995). Ces variations du
flux peuvent ensuite eˆtre mesure´es, et leur influence retranche´e aux mesures effectue´es.
Cette technique de filtrage de la turbulence n’est pas utilise´e en imagerie classique,
ou` l’on pre´fe`re une correction active, en temps re´el, par le biais d’une optique adap-
tative. Cependant, il existe des cas ou`, lorsque l’on souhaite, par exemple, observer a`
de courtes longueurs d’onde, les limitations technologiques de l’optique adaptative ne
permettent pas de corriger correctement la turbulence. Le filtrage par fibres optiques
monomodes est alors une voie instrumentale inte´ressante a` explorer.
Compare´ a` l’interfe´rome´trie longue base, un tel syste`me serait loin d’avoir la meˆme
re´solution. Celle-ci serait limite´e par la taille du te´lescope. Cependant, parce que l’on
peut utiliser toute la pupille, ce syste`me pre´senterait un certain nombre d’avantages :
– Il n’y aurait pas besoin de lignes a` retard, et par conse´quent pas non plus de
suiveur de franges dans le cas de sources faibles
– Toutes les fre´quences spatiales pre´sentes dans la pupille pourraient eˆtre mesure´es
en une seule fois.
Compare´ a` l’imagerie directe, ce syste`me permettrait d’obtenir des images com-
ple`tement affranchies de l’influence de la turbulence. Cependant, parce qu’il utilise
un filtrage passif, un tel syste`me pre´senterait e´galement un certain nombre d’inconve´-
nients :
– Le temps d’inte´gration de chaque pose serait limite´ par le temps de cohe´rence de
l’atmosphe`re.
– Le champ observable serait limite´ par le champ des fibres monomodes.
Plan du manuscrit
La premie`re partie de ce me´moire de the`se est centre´e sur la proble´matique astro-
physique des e´toiles e´volue´es. Elle se focalise sur la reconstruction d’images de la surface
stellaire par interfe´rome´trie. Deux techniques seront utilise´es : la premie`re consiste a`
effectuer une reconstruction d’image en aveugle, et la deuxie`me, en une reconstruction
parame´trique.
La deuxie`me partie de ce manuscrit est instrumentale et concerne l’e´laboration d’un
instrument interfe´rome´trique utilisant le filtrage spatial par fibre optique dans la pupille
d’un te´lescope. Un premier chapitre pre´sente le concept de l’instrument et le deuxie`me
permet de fournir les bases permettant l’optimisation des parame`tres de conception
de celui-ci. Nous terminerons cette the`se avec un chapitre de´crivant les re´alisations
expe´rimentales effectue´es dans ce cadre.
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1.1 Les e´toiles e´volue´es
1.1.1 La formation des e´toiles ge´antes
Une e´toile est une boule de gaz maintenant un e´quilibre (stable ou instable) entre
force gravitationnelle et pression interne. Cette dernie`re peut eˆtre radiative, thermique
ou encore due a` un gaz de particules relativistes. Au sein de la se´quence principale, la
force de pression est maintenue par la fusion de la matie`re contenue dans le cœur de
l’e´toile. C’est le cas de tout astre ayant une masse supe´rieure a` 0,08 M (ne´cessaire pour
permettre la fusion de l’hydroge`ne) et infe´rieure a` 100 M (limite supe´rieure a` partir de
laquelle la pression est tellement grande qu’elle engendre l’instabilite´ de l’e´toile). Parce
qu’il s’agit justement de re´sister a` la pression gravitationnelle, les e´toiles consomment
de l’e´nergie. Le “carburant” e´tant ne´cessairement une ressource finie, il est logique que
les e´toiles aient une certaine dure´e de vie. Elles ont e´te´ cre´e´es a` un moment pre´cis,
et s’e´teindront lorsque leurs sources d’e´nergie s’e´puiseront. Il s’en de´duit la notion
d’e´volution stellaire.
L’e´toile naˆıt d’un nuage de gaz auto-gravitant qui se contracte sous l’effet de la
gravitation. L’e´nergie potentielle gravitationnelle est alors libe´re´e sous forme de chaleur
permettant, a` terme, la fusion de l’hydroge`ne (de`s que la tempe´rature interne atteint
≈ 107 K) qui est le premier combustible nucle´aire (apre`s le deute´rium) a` eˆtre utilise´ par
les e´toiles. S’ensuit la possible fusion de l’He´lium, du Carbone, du Ne´on, de l’Oxyge`ne,
du Silicium, et plus ge´ne´ralement de toutes les espe`ces d’indices atomiques infe´rieurs a`
celui du Fer.
En conse´quence, l’e´volution stellaire peut eˆtre re´sume´e comme suit. Durant une
premie`re phase d’e´volution se forme une boule homoge`ne constitue´e principalement
d’hydroge`ne. La transformation de cet e´le´ment (composant A) en un composant B
(He´lium), produit de l’e´nergie nucle´aire. Quand l’e´le´ment A est e´puise´ au cœur de
l’e´toile, la source d’e´nergie s’arreˆte, et le gradient de pression disparaˆıt. Le cœur est
alors compose´ de l’e´le´ment B, entoure´ d’une enveloppe constitue´e principalement de
l’e´le´ment A. Sous l’effet de sa propre gravite´, le cœur se contracte et sa tempe´rature
augmente. Paralle`lement, l’enveloppe se dilate, et se refroidit (The´ore`me du viriel). Il se
peut alors que l’augmentation de la tempe´rature a` la surface du cœur permette la fusion
en couche de A en B, augmentant ainsi la masse du cœur et sa vitesse d’effondrement.
Si la tempe´rature du cœur atteint un niveau suffisant, l’e´le´ment B peut fusionner,
cre´ant une nouvelle source d’e´nergie. La contraction du cœur s’arreˆte alors, et B est
transforme´ en C. L’e´toile se compose des e´le´ments A, B et C re´partis respectivement
dans diffe´rentes couches allant de la surface au cœur de l’e´toile . Ce phe´nome`ne se re´pe`te
pour des e´le´ments D, E, F, de masses atomiques toujours plus grandes (Carbone, Ne´on,
Oxyge`ne, ...), avec toujours une stratification de l’e´toile et une augmentation de la taille
de l’enveloppe stellaire.
1.1.2 L’e´vaporation des e´toiles
L’e´volution d’une galaxie de´pend principalement de la matie`re qui la compose.
Fruit de la nucle´osynthe`se primordiale, la matie`re originelle est principalement compo-
se´e d’Hydroge`ne, de Deute´rium et de Lithium. A` partir de cette matie`re, des e´toiles se
forment, au cœur desquelles des e´le´ments plus lourd se cre´ent. Ces e´le´ments sont en-
suite relaˆche´s dans le milieu interstellaire, et participent a` la formation d’une nouvelle
6
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Fig. 1.1 – Ne´buleuse de la Lyre (M57), une ne´buleuse plane´taire qui e´tait autrefois
une ge´ante rouge. Le coeur et l’enveloppe de poussie`re sont devenus respectivement
une naine blanche et un anneau de poussie`res entourant celle-ci. Cre´dit : W. M. Keck
Observatory
population d’e´toiles. On note, par exemple, la coexistence dans notre galaxie de deux
populations (Population I et II) qui se caracte´risent par une proportion de me´taux
(tout e´le´ment de masse atomique supe´rieure a` l’Helium) diffe´rente. Ce phe´nome`ne, ap-
pele´ l’astration, de´pend en grande partie de la capacite´ des e´toiles a` rejeter la matie`re
modifie´e en leur cœur dans le milieu interstellaire. La maˆıtrise de ce processus est fon-
damentale a` la compre´hension de l’e´volution galactique. Le rejet de matie`res s’ope`re
de deux manie`res :
– Novae et Supernovae : il s’agit d’un phe´nome`ne relativiste qui se caracte´rise par
une e´jection massive et rapide des couches superficielles de l’e´toile. Ce taux de
rejet s’obtient facilement par l’observation de ces phe´nome`nes brefs mais intenses.
– Vents stellaires : les e´toiles e´volue´es se caracte´risent par une atmosphe`re extreˆme-
ment e´tendue et un de´gagement e´nerge´tique important. Sous cette forte pression
radiative, la partie supe´rieure de l’e´toile peut eˆtre souﬄe´e, relaˆchant ainsi cette
matie`re dans le milieu interstellaire (figure 1.1).
Les Supernovae ont longtemps e´te´ conside´re´es comme la source principale de rejet
d’e´le´ments lourds dans le milieu interstellaire. Ne´anmoins, cette ide´e a e´te´ remise en
cause par la faible quantite´ de supernovae observe´es. Plus particulie`rement, on s’est
aperc¸u que la plupart des e´toiles e´jectent 80% de leur masse avant leur mort, e´vitant
ainsi de se retrouver avec une masse finale supe´rieure a` la masse critique de Chan-
drasekar (1.44 M), ce qui leur e´pargne une fin cataclysmique. Une inconnue subsiste
dans ce sce´nario : comment s’ope`re cette perte de masse ? Sous l’effet de la pression de
radiation, les grains peuvent permettre au gaz d’acque´rir une vitesse supe´rieure a` la
vitesse d’e´chappement (5 a` 10 km/s). Pourtant, la condensation du gaz sous forme de
poussie`res ne´cessite une tempe´rature bien infe´rieure a` celle pre´sente dans les couches
supe´rieures de l’atmosphe`re. Il doit, par conse´quent, exister un premier me´canisme de
7
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propulsion transportant la matie`re suffisamment loin pour qu’il y ait condensation. Il
semblerait que les instabilite´s de l’e´toile soient lie´es a` ce phe´nome`ne. De larges am-
plitudes de pulsation semblent, en particulier, eˆtre corre´le´s avec une perte de masse
importante (Wood 1979). Les instabilite´s re´giraient ainsi la suite de l’e´volution stel-
laire.
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1.2 Les instabilite´s et les modes d’oscillation
On peut distinguer trois principaux types d’instabilite´s. Elles se distinguent par des
e´chelles de temps et de tailles diffe´rentes. Il s’agit des instabilite´s thermique, dynamique
et convective.
1.2.1 L’instabilite´ thermique
La premie`re source d’instabilite´ correspond a` un emballement thermique. Selon la
loin des gaz parfaits :
P = ρkT (1.1)

























Par conse´quent, si le cœur se contracte, ρ augmente ainsi que la tempe´rature. Cet
accroissement de tempe´rature permet de lutter contre la contraction, permettant, ainsi,
un retour a` l’e´tat d’origine. De meˆme, si le cœur se dilate, la tempe´rature diminue de
manie`re a` stopper l’expansion.
Cet e´quilibre est parfois rompu. C’est le cas lors du processus de fusion au sein d’une















Si 4l/r − 1 est ne´gatif, l’expansion de la couche se traduit par une augmentation de
tempe´rature et un emballement de la re´action de fusion. Ceci se traduit concre`tement
par une pulsation de l’e´toile e´volue´e, expliquant des variations photome´triques a` des
pe´riodes de plusieurs centaines d’anne´es.
1.2.2 L’instabilite´ dynamique
Elle correspond a` un de´placement de matie`re a` l’inte´rieur de l’e´toile. Supposons une
contraction adiabatique d’une couche de l’e´toile.
PadiaV
γ = cst, (1.7)
La pression interne a` cette couche va augmenter. Pour qu’il y ait stabilite´, il faut que
la pression exerce´e sur cette couche augmente, de manie`re a` ramener le syste`me a` son
9
10 Introduction aux e´toiles e´volue´es
Tab. 1.1 – Les instabilite´s dynamiques
Type Pe´riode Population Type spectral Radial (R) ou
non-radial (NR)
Miras 100-700 jours I, II M, N, R, S R
RV Tauri 20-150 jours II G, K R
Cepheids 1-50 jours I F6-K2 R
RR Lyrae 1.5-24 heures II A2-F2 R
Le soleil 5-10 min I G2 NR
Naines blanches 100-1000s I, II O, B2, A0 NR
Extrait de Padmanabhan (2001).








En conside´rant une dilatation infinite´simale de la couche ; l = l + ε :
P ′adia = Padia(1 + 3γε) (1.9)
P ′grav = Pgrav(1 + 4ε) (1.10)
Ainsi, pour qu’il y ait stabilite´, il faut que P ′grav > P
′
adia lorsque ε > 0. Soit :
γ > 4/3 (1.11)
Dans le cas d’un gaz monoatomique, γ = 5/3, ce qui confirme la stabilite´ ge´ne´rale
de l’e´toile. Il existe cependant des exceptions. La plus notable est celle d’un gaz par-
tiellement ionise´. Lorsqu’il se contracte, les e´lectrons ont tendance a` se recombiner et le
gaz a` perdre des particules. Pour un simple gaz monoatomique ionise´ entre 18 et 82%,
on peut de´montrer (Prialnik 2000) que γ < 4/3.
Ce phe´nome`ne, observe´ a` de multiples stades de l’e´volution des e´toiles, est couram-
ment appele´ le “κ me´canisme” (Gautschy et Saio 1995; 1996). Une approche physique
en permet une meilleure compre´hension. Si l’on chauffe une couche de gaz, elle se dilate,
devient plus transparente, et peut ainsi e´mettre son surplus d’e´nergie sous forme ra-
diative. Cependant, un gaz partiellement ionise´, lorsqu’il se dilate, devient plus opaque
du fait de la recombinaison des e´lectrons. Ceci augmente le re´chauffement duˆ a` l’e´ner-
gie irradie´e par le centre de l’e´toile, renforc¸ant le phe´nome`ne de dilatation. L’e´ner-
gie ne´cessaire a` l’existence de larges pulsations peut ainsi eˆtre fournie. Ces couches
de transitions entre gaz ionise´ et gaz non-ionise´ sont localise´es au sein de l’e´toile. Il
existe principalement deux couches : celle correspondant a` l’ionisation de l’hydroge`ne
(1− 1.5× 104 K), et celle correspondant a` l’He´lium (He->He+ ; 4× 104 K). La position
exacte de ces couches de´pend de la tempe´rature effective de l’e´toile. Pour une e´toile
chaude (Teff = 7500 K), ces couches sont tre`s pre`s de la surface, ce qui empeˆche le κ
me´canisme d’entraˆıner suffisamment de masse pour produire de larges oscillations. A
contrario, dans les e´toiles ayant une tempe´rature de surface plus faible, d’importantes
oscillations apparaissent. L’harmonique de re´sonance est alors se´lectionne´e en fonction
10
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de la position de la couche d’ionisation. C’est, notamment, ce qui permet aux Miras
d’osciller sur le mode fondamental (cf Table 1.1).
1.2.3 Le phe´nome`ne de convection
Le phe´nome`ne de convection, bien que simple en son principe, s’ave`re difficile a` for-
maliser mathe´matiquement. Le concept peut eˆtre compris a` partir d’un de´placement
vertical d’un petit e´le´ment de matie`re. Cet e´le´ment va alors s’e´quilibrer en pression avec
son nouvel environnement et se dilater. Cette dilatation se traduit par une modification
de sa densite´. Si elle devient plus faible que le milieu, la pousse´e d’Archime`de va l’en-
traˆıner encore plus vers le haut, produisant le phe´nome`ne d’instabilite´. Les parame`tres
moteurs de cette instabilite´ sont le gradient de pression et le gradient de tempe´rature.







Dans l’atmosphe`re des e´toiles, la convection apparaˆıt dans les zones faiblement ionise´es
ou` l’opacite´ ge´ne`re un important gradient de tempe´rature. Cette zone d’ionisation est
tre`s e´tendue dans l’atmosphe`re relativement froide des e´toiles e´volue´es. Le soleil, quant
a` lui, pre´sente aussi cette zone de convection, mais sur une e´paisseur beaucoup plus
faible.
1.2.4 Le soleil
Fig. 1.2 – Les parame`tres physiques du soleil (Schwarzschild 1975)
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Bien que le soleil ne soit pas une e´toile e´volue´e, cette e´toile pre´sente ne´anmoins
un certain nombre d’instabilite´s. Celles-ci sont observe´s sous la forme de “granules” et
de “super-granules”. Ces observations peuvent ainsi fournir matie`re a` re´flexion pour
e´tudier le fonctionnement des instabilite´s. Schwarzschild (1975) a accompli ce travail
dans le but de pre´dire les instabilite´s a` la surface des superge´antes. La figure 1.2 repro-
duit deux graphiques de son article qui repre´sentent les diffe´rentes valeurs physiques a`
l’inte´rieur de notre soleil. On observe les deux parame`tres qui caracte´risent deux types
d’instabilite´s (paragraphes 1.2.2 et 1.2.3) :
– Instabilite´ dynamique : l’opacite´ (κ)
– Convection : le gradient de tempe´rature QTS = d ln T/d ln P − (γ − 1)/γ
Par un simple raisonnement ge´ome´trique, Schwarzchild associe ensuite l’existence des
granules a` la zone convective, et les super-granules a` la zone d’ionisation de l’Hydroge`ne
et de l’He´lium. Il en conclut que ces types d’instabilite´s doivent exister dans les e´toiles
e´volue´es, mais a` une e´chelle beaucoup plus grande.
12
1.3 Ma the`se dans ce contexte 13
1.3 Ma the`se dans ce contexte
Fig. 1.3 – Simulation de l’effet de convection a` la surface de super ge´antes (Freytag
2003)
Deux questions importantes justifient ce travail de the`se :
1. Quelles sont les sources d’instabilite´ dans les e´toiles e´volue´es ?
2. Comment la matie`re se trouve-t’elle e´jecte´e de l’atmosphe`re ?
Ces questions, intrinse`quement lie´es, ont de profondes re´percussions sur l’e´volution
stellaire et galactique. Cependant, parce que ces phe´nome`nes concernent la surface
stellaire et son environnement proche, la plupart des observations restent indirectes.
Comme dans le cas du soleil, nous nous attendons a` pouvoir confirmer l’existence
d’instabilite´s dynamiques et convectives.
Concernant les phe´nome`nes de convection, nous disposons, d’un coˆte´, des mesures de
variations photome´triques (re´cemment, Kiss et al. 2006), et de l’autre, des simulations
d’atmosphe`res convectives (Figure 1.3). Les instabilite´s dynamiques se traduisent, elles,
par des pulsations de grandes amplitudes. Elles sont mieux connues car observe´es par
interfe´rome´trie (Perrin et al. 2004b), et elles disposent de se´rieuses bases the´oriques
(par exemple Feast 1996).
Cependant, l’acce´le´ration initiale de la matie`re a` la surface de l’e´toile est un me´-
canisme peu connu, notamment, parce qu’il ne´cessite la connaissance de l’instabilite´
de l’e´toile. De nombreux mode`les existent ne´anmoins (Bowen 1988, Bessell et al. 1996,
Cherchneff 2006) mais sont confronte´s a` tre`s peu d’observations. En l’absence de re´so-
lution angulaire suffisante, les observations spectroscopiques ont cependant permis de
contraindre un certain nombre de proprie´te´s a` partir des raies d’absorptions les plus
e´nerge´tiques (Hinkle et Barnes 1979, Hinkle et al. 1982).
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L’objectif de ce travail de the`se consiste a` utiliser la haute re´solution angulaire,
et notament l’interfe´rome´trie, pour tenter de re´pondre a` ces proble´matiques. On s’ap-
perc¸oit alors que, face a` la complexite´ des phe´nome`nes, mesurer quelques fre´quences
spatiales par interfe´rome´trie ne suffit plus. C’est pourquoi il est ne´cessaire d’imager
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2.1 Les donne´es interfe´rome´triques
2.1.1 Le principe ge´ne´ral
Un objet astrophysique se caracte´rise par sa fonction continue de distribution spa-
tiale de brillance, allant de −∞ a` +∞. L’imagerie consiste a` retrouver cette distribu-
tion. On peut l’obtenir via un instrument imageur - te´lescope ou lunette - qui permet
de projeter une distribution d’intensite´ similaire sur un de´tecteur. Ne´anmoins, lorsque
l’on utilise un tel syste`me, on modifie cette fonction, en 1) la limitant en champ, 2)
la limitant en fre´quence spatiale et 3) la convoluant par la re´ponse impulsionnelle de
l’instrument. L’image obtenue a` travers un te´lescope est, par conse´quent, diffe´rente de
la fonction de distribution de l’objet. Par exemple, la the´orie de la diffraction limite la
re´solution d’un te´lescope a` un facteur de la taille de celui-ci. Cette proprie´te´ est une
importante limitation technologique a` l’obtention d’images a` haute re´solution.
Pour s’en affranchir, on peut mesurer directement la valeur complexe du champ
e´lectromagne´tique provenant de l’objet observe´. Le the´ore`me de Van Cittert-Zernike
nous donne une relation directe entre la distribution en flux d’un objet astrophysique
I(α, β), et la cohe´rence du champ en deux points distincts a` la surface de la Terre :
V (u, v) = TF (I(α, β)) (2.1)
ou` TF est la Transforme´e de Fourier normalise´e, (u, v) la base forme´e par les deux points
de mesures (en multiples de λ), et (α, β) la coordonne´e angulaire du flux observe´ (en
radians).
Ainsi, la connaissance de la cohe´rence spatiale de la lumie`re nous permet de recons-
truire une image de l’objet, avec la transforme´e de Fourier comme relation mathe´ma-
tique de passage. En relevant la cohe´rence du flux lumineux, on de´termine une valeur
correspondant a` une fre´quence spatiale de l’objet. Le plan de ces fre´quences spatiales
s’appelle le plan u-v. La re´solution maximale de l’image reconstruite sera limite´e par
la taille de la zone de mesure et, la qualite´ de reconstruction par le nombre de me-
sures. Cependant, les mesures ne peuvent couvrir de manie`re continue l’ensemble des
fre´quences spatiales. Un algorithme de de´convolution devra eˆtre utilise´ pour de´terminer
celles manquantes. Un terme de re´gularisation permettra de choisir la solution qui nous
semble la plus approprie´e (voir paragraphe 2.3).
2.1.2 IOTA (Infrared Optical Telescope Array)
L’Infrared Optical Telescope Array (IOTA) est un interfe´rome`tre dote´ de trois te´-
lescopes de 45 cm(Traub et al. 2003) fonctionnant dans le proche infra-rouge. Ils sont
situe´s sur le Mont Hopkins en Arizona. IOTA est ge´re´ par un consortium ame´ricain
rassemblant, notamment, le Smithsonian Astrophysical Observatory et l’University of
Massachusetts. Les trois te´lescopes peuvent eˆtre de´place´s sur des rails, mais leur dispo-
sition reste de´termine´e par l’emplacement de deux rails a` 90 degre´s l’un de l’autre. Le
rail N-E est d’une longueur de 35 me`tres et dispose de stations tous les multiples de 5
ou de 7 me`tres. Le rail S-O dispose de 5 stations a` 5, 7, 10, 14 et 15 me`tres. L’ensemble
des fre´quences spatiales pouvant eˆtre mesure´es correspond aux combinaisons possibles
projete´es sur le ciel. Cette projection de´pend de la de´clinaison de l’objet observe´. La
longueur de base s’inscrit entre un minimum de 5 me`tres et un maximum de 38 me`tres
(figure 2.1). Ne´anmoins, l’ensemble des fre´quences spatiales correspondant a` une telle
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Fig. 2.1 – La figure du dessus repre´sente le sommet de la montagne sur lequel est
installe´ IOTA. Les te´lescopes sont situe´s sur des tripodes. Il existe 17 stations utili-
sables, mais toutes ne sont pas accessibles aux trois te´lescopes. Le te´lescope B, par
exemple, est limite´ aux 5 stations du bras Sud-Est. Le domaine du plan u-v accessible
est contraint par la ge´ome´trie de l’interfe´rome`tre et par la position de l’e´toile dans
le ciel. Les fre´quences spatiales sont repre´sente´es par les trois figures du dessous, ceci
pour des e´toiles observe´es pendant deux heures durant leur passage au me´ridien. La
forme “en sablier” entraˆıne une re´solution non uniforme que l’on retrouvera lors de la
reconstruction d’images. Nota bene : parce qu’il est de tradition de repre´senter le ciel
avec l’Ouest a` droite, les coordonne´es correspondent, dans l’ensemble de cette the`se,



























Fig. 2.2 – La photo est celle d’un composant en optique inte´gre´ fabrique´ par le LAOG
(http ://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/activites/hra/ionic/). Elle donne une ide´e de la
taille de ce type d’e´le´ment de recombinaison. La figure du bas repre´sente le sche´ma
optique de IONIC utilise´ sur IOTA.
couverture n’est pas force´ment mesurable. De plus, le de´placement des te´lescopes ne´-
cessite au mieux une demi-journe´e de travail, ce qui ne permet pas d’obtenir plus de
configurations que de nuits d’observations.
La recombinaison est de type co-axiale et est obtenue via un composant en optique
inte´gre´e fabrique´ au Laboratoire d’Astrophysique de l’Observatoire de Grenoble. La
modulation, temporelle, est effectue´e par le de´placement de deux miroirs plans mus par
des piezos. La longueur d’onde de fonctionnement de l’optique inte´gre´e correspond a` la
bande H (λ0 = 1, 65 µm et ∆λ = 0, 35 µm). Certains tests ont e´galement e´te´ conduits
par d’autres e´quipes permettant d’obtenir des re´sultats en bande K (λ0 = 2, 20 µm).
L’ensemble de nos donne´es ont e´te´ acquises en bande H.
2.1.3 IONIC (Integrated Optics Near-infrared Interferometric Camera)
Afin de mesurer la cohe´rence spatiale des faisceaux provenant des te´lescopes, la lu-
mie`re est injecte´e dans des fibres optiques monomodes. Celles-ci permettent un filtrage
du rayonnement, de fac¸on a` exclure les perturbations du front d’onde. Les trois fibres
sont ensuite aligne´es sur un “V-groove”pour injecter la lumie`re dans un recombinateur
plan en optique inte´gre´e (IONIC ; Berger et al. 2003). Le circuit optique se´pare ensuite
le flux provenant de chaque te´lescope pour le recombiner par paires via trois coupleurs
inte´gre´s (figure 2.2). L’utilisation de ce type de coupleur permet d’obtenir deux sorties
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Fig. 2.3 – Feneˆtre de controˆle du suiveur de franges. On peut voir les franges corres-
pondant aux trois bases ainsi que leur spectre de puissance. On peut constater qu’une
base est module´e a` une fre´quence double par rapport aux deux autres. Ceci est duˆ a`
l’effet cumule´ de la modulation des deux piezos.
interfe´rome´triques par coupleur, chacune de´phase´e de pi par rapport a` l’autre. Les va-
riations de l’intensite´ de couplage dans les fibres peuvent ainsi eˆtre prises en compte
par l’interme´diaire de la matrice de transfert de l’optique inte´gre´e. Celle-ci peut eˆtre
obtenue, par exemple, en injectant de la lumie`re se´quentiellement dans les diffe´rentes
voies.
Une correction rapide des variations photome´triques consiste a` soustraire les deux
voies de´phase´es issues de chaque coupleur. Ceci peut eˆtre simplement explicite´ dans
l’hypothe`se ou l’on ne´glige l’influence des facteurs de transmission des coupleurs. Ainsi,
pour un rayonnement parfaitement cohe´rent, les deux sorties interfe´rome´triques four-
nissent :
S12(t) = I1(t) + I2(t) +
√
|I1(t)||I2(t)| cos(ωt) (2.2)
S?12(t) = I1(t) + I2(t) +
√
|I1(t)||I2(t)| cos(ωt + pi) . (2.3)
Si l’on applique la soustraction, on obtient :
S12(t)− S?12(t) = 2
√
|I1(t)||I2(t)| cos(ωt) . (2.4)
Soit des oscillations a` la moyenne inde´pendante des fluctuations photome´triques. Il
s’agit cependant du cas particulier ou` la transmission de chacun des coupleurs est de
19
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Fig. 2.4 – Apparence graphique du logiciel “matrix2.script” conc¸ut par J. Monnier
en langage IDL. Cette interface permet de se´lectionner les jeux de franges utiles, et
d’e´liminer ceux qui semblent corrompus. En bas a` droite figure la densite´ spectrale de
puissance (en unite´s logarithmiques) d’ou` sont extraites les visibilite´s non e´talonne´es.
50% pour chacune des voies. Un traitement plus fin, post observation, sera ne´cessaire
pour tenir compte de la matrice de transfert et des variations de l’amplitude de modu-
lation. Cette simple soustraction permet, tout de meˆme, une premie`re correction qui
est utilise´e par le suiveur de frange. La figure 2.3 est une copie de l’e´cran de celui-ci.
On peut voir les 3 figures d’interfe´rences corrige´es des variations photome´triques.
2.1.4 Le traitement de donne´es
Une se´quence d’acquisitions typique consiste en l’enregistrement d’une ou deux
se´ries de 200 paquets de franges obtenus en 4 minutes environ. Chaque se´quence est
ensuite suivie de l’enregistrement du fond et du flux obtenu avec chaque te´lescope,
inde´pendamment des autres. Ceci permet l’e´talonnage par l’obtention de la matrice de
transfert du recombinateur. Le temps total – y compris le pointage – d’une se´quence
d’acquisitions est ainsi d’environ 10 a` 20 minutes. Les observations de la source sont
entrelace´es avec une se´quence d’acquisitions identique obtenue sur des e´talons (aussi
appele´ calibrateurs). Ceux-ci sont choisis pour eˆtre spatialement proches de l’objet
d’inte´reˆt scientifique (/ 10 degre´s), de brillances similaires, de types spectraux proches,
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et surtout ayant des visibilite´s connues avec une grande pre´cision (source ponctuelle
ou de diame`tre pre´cise´ment connu). La re´union de ces conditions permet une mesure
pre´cise de la fonction de transfert de l’interfe´rome`tre.
La re´duction des donne´es interfe´rome´triques a e´te´ re´alise´e sous IDL par un logiciel
conc¸u par John Monnier de l’University of Michigan (voir par exemple ; Monnier et al.
2004). Ce logiciel se compose principalement de deux parties. La premie`re permet de
calculer les densite´s spectrales de puissance, et la seconde de calibrer les visibilite´s au
carre´. La figure 2.4 est une copie de l’e´cran correspondant a` la se´lection des franges. Sur
cette figure est pre´sente´ un ensemble de 200 acquisitions que l’on peut ainsi individuel-
lement se´lectionner ou e´liminer en fonction de leur qualite´. Ceci permet ainsi d’e´viter
de re´duire les donne´es qui peuvent eˆtre corrompues par un seeing trop important ou un
proble`me instrumental, comme l’oscillation de la ligne a` retard. A partir du pic frange
que l’on peut observer dans la densite´ spectrale de puissance, le logiciel fournit une
visibilite´ au carre´ V 2, qui sera ensuite normalise´e par la visibilite´ des e´talons.











Fig. 2.5 – Sche´ma d’un interfe´rome`tre a` trois te´lescopes illustrant l’utilite´ de la mesure
de cloˆture de phase. Chaque te´lescope rec¸oit le rayonnement astrophysique affecte´ par
un piston atmosphe´rique (φ1, φ2 et φ3). Celui-ci est introduit par les variations d’indices
des couches turbulentes de l’atmosphe`re. La cloˆture de phase permet de s’affranchir de
ces termes en sommant les phases obtenues sur les bases formant le triangle T1-T2-T3.
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Paralle`lement a` l’extraction des visibilite´s au carre´, le logiciel de re´duction mesure
e´galement une information sur la phase des visibilite´s. Il s’agit des cloˆtures de phase
(CP).
La me´thode de cloˆture de phase a e´te´ de´veloppe´e initialement par les radiointerfe´-
rome´tristes (Jennison 1958) pour s’affranchir d’un terme de de´phasage sur des donne´es
obtenues par interfe´rome´trie he´te´rodyne. L’ide´e peut eˆtre comprise par le biais de la
figure 2.5. Dans ce sche´ma, le rayonnement issu de la source astrophysique est de´phase´
d’un terme φi lorsqu’il arrive sur chacun des te´lescopes. Ce terme peut eˆtre duˆ a` un
piston atmosphe´rique ou a` un proble`me de calibration astrome´trique. La phase mesure´e
entre les te´lescopes 1-2, 1-3 et 2-3 est la somme de la phase de l’objet astrophysique
(respectivement Φ12, Φ12 et Φ12) et de la diffe´rence des pistons atmosphe´riques. Nous
mesurons de cette manie`re une phase Φ‡ij telle que :
Φ‡ij = Φij + φj − φi . (2.5)








Ainsi, en appliquant l’e´quation 2.5, on peut montrer que ΦCPijk est inde´pendant des
termes de piston atmosphe´rique, et qu’il vaut :
ΦCPijk = Φij + Φjk + Φki . (2.7)
En pratique, les cloˆtures de phase sont obtenues par l’interme´diaire du bispectre.
Nous aurons l’occasion de revoir ce point en section 4.3.1. Le concept mathe´matique,
et notamment l’influence du bruit de photon, est e´tudie´ plus en de´tails dans la the`se
de Thie´baut (1994).
Les cloˆtures de phase permettent ainsi d’obtenir une information partielle sur la
phase de l’objet astrophysique. L’avantage de cet estimateur est sa grande robustesse
aux perturbations astrophysiques. Nous verrons que nos donne´es de cloˆture de phase
sont souvent obtenues avec des pre´cisions de quelques degre´s. Ces cloˆtures de phase ont
deux proprie´te´s fondamentales importantes
– Elles sont invariantes par rapport a` la position de l’objet dans le ciel. Ainsi, il
n’est pas possible d’obtenir des valeurs astrome´triques absolues mais uniquement
relatives. Nous verrons par la suite que les reconstructions ne sont pas ne´cessai-
rement centre´es par rapport a` la position ze´ro. Ceci re´sulte tout simplement de
l’absence de contrainte sur la position. En pratique, nous utiliserons un terme
re´gulateur visant a` centrer l’image (section 2.3)
– Elles sont e´gales a` ze´ro dans le cas d’un objet centro-syme´trique. Plus exactement,
elles sont soit nulles, soit e´gales a` pi lorsque la visibilite´ est ne´gative. Ceci permet
de re´ve´ler clairement le passage d’un lobe a` un autre lorsque le signe de la visibilite´
change. Cela permet aussi de mettre en relief la pre´sence d’asyme´tries sur l’objet
observe´ lorsque les cloˆtures de phase sont diffe´rentes de 0 ou de pi. Nous verrons
que ces deux propie´te´s permettent une premie`re interpre´tation rapide des donne´es
interfe´rome´triques.
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2.2 Les observations
Tab. 2.1 – Missions d’observations
Pe´riode Objet Observateurs
19 – 28 Octobre 2004 – Mauvais temps – GP, SL, SM et JW
21 – 31 Mai 2005 χ Cyg, CH Cyg SL et SM
4 – 16 Octobre 2005 χ Cyg, Mira, Be´telgeuse GP, SL et XH
28 Mars – 6 Avril 2006 χ Cyg, R Leo SL, XH et PS
10 – 15 Mai 2006 χ Cyg, R Leo, Arcturus, µ Cep SL, AP et PS
- Technicien responsable de l’interfe´rome`tre, Marc Lacasse e´tait ge´ne´ralement pre´-
sent lors des missions d’observations. De plus, m’ont accompagne´ lors de ces
missions : GP ; Guy Perrin, SM ; Serge Meimon, JW ; Julien Woilez, XH ; Xavier
Haubois, PS ; Peter Schuller et AP ; Anne Poncelet.
2.2.1 L’objectif
L’objectif premier de ces missions d’observations est de parvenir a` imager par inter-
fe´rome´trie la surface stellaire d’e´toiles e´volue´es. L’obtention de l’information de phase –
via les cloˆtures de phase – est ne´cessaire pour la reconstruction d’une image complexe.
Cette information est devenue accessible sur un interfe´rome`tre fibre´ lors de l’ouver-
ture de l’observatoire IOTA a` la communaute´ astrophysique. Pourtant, la plupart des
publications actuelles portent uniquement sur une analyse parame´trique des donne´es.
Concernant IOTA, nous pouvons, par exemple, citer les re´sultats de Monnier et al.
(2006) sur les e´toiles Herbig Ae/Be, ou` les auteurs ont ajuste´ des mode`les de disques
d’accre´tion sur les cloˆtures de phase. Nous pouvons aussi prendre pour exemple les tra-
vaux re´cents de Ragland et al. (2006) qui ont mesure´ des cloˆtures de phase sur 56 e´toiles
de la branche asymptotique des ge´antes. Dans le cadre de leur analyse parame´trique,
seules quelques mesures par e´toiles ont e´te´ obtenues.
Notre approche s’ave`re plus difficile car l’imagerie ne´cessite une connaissance ex-
haustive du plan des fre´quences spatiales, ce qui rend nos travaux novateurs. Alors que
Ragland et al. (2006) se sont plutoˆt focalise´s sur l’observation d’une grande quantite´
d’objets, nous avons choisi de limiter le nombre d’e´toiles observe´es pour e´tendre autant
que possible la couverture du plan u-v. Cette approche a cependant l’inconve´nient de
ne´cessiter des changements fre´quents de la configuration de l’interfe´rome`tre, avec tous
les proble`mes techniques que le de´placement des te´lescopes induit.
2.2.2 Les missions d’observations
C’est pourquoi nous avons choisi d’effectuer des missions d’observations plutoˆt
longues, avec des dure´es variables entre 10 et 20 jours. Il y a eu 5 missions d’observations
au Mont Hopkins qui se sont de´roule´es d’Octobre 2004 a` Mai 2006 (tableau 2.1). A` noter
la premie`re et la dernie`re mission : la premie`re s’est traduite par quinze jours de mauvais
temps et la dernie`re par l’utilisation d’un tout nouveau mode de fonctionnement qui a
permis de disperser les franges et d’obtenir une information spectro-interfe´rome´trique.
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Tab. 2.2 – Liste des e´toiles e´volue´es e´tudie´es
Objet α δ Type spectral Type Pe´riode(s)
Arcturus 14 15 39.67 +19 10 56.7 K1.5III Ge´ante
CH Cyg 19 24 33.07 +50 14 29.1 M7IIIv Symbiotique 100-155a
χ Cyg 19 50 33.92 +32 54 50.6 MS Mira 408
R Leo 09 47 33.49 +11 25 43.6 M8IIIe Mira 312
Mira 02 19 20.79 -02 58 39.5 M2-M7 IIIe Mira 332
Be´telgeuse 05 55 10.31 +07 24 25.4 M2Iab Superge´ante 388, 2050b
µ Cep 21 43 30.46 +58 46 48.2 M2Ia Superge´ante 860, 4400b
a Karovska et Mattei (1992)
b Kiss et al. (2006)
Le tableau 2.2 re´pertorie les objets observe´s au cours de ces diffe´rentes missions. Toutes
sont des e´toiles e´volue´es de type Mira, Ge´ante ou Superge´ante rouge.
2.2.3 Les donne´es
Les donne´es ont e´te´ re´duites par le logiciel pre´sente´ en section 2.1.4. Elles sont
acquises lorsque deux voies, au moins, peuvent de´tecter les franges. Cette condition
permet d’en de´duire la pre´sence de franges dans la troisie`me feneˆtre d’inte´gration, meˆme
si elles ne sont pas instantane´ment de´tectables. De cette manie`re (cette technique est
appele´ “boot-strapping” en anglais) nous avons pu mesurer des CP et V2 meˆme pour
des amplitudes de franges noye´es dans le bruit de photon et de detecteur. La figure 2.11,
par exemple, pre´sente des mesures de V2 infe´rieures a` 10−4. La liste des configurations
utilise´es est pre´sente´e tableau 2.3.
La liste des e´toiles servant a` l’e´talonnage est pre´sente´e dans le tableau 2.4. Celles-ci
ont e´te´ choisies a` partir des catalogues de Borde´ et al. (2002) et de Me´rand et al. (2006a)
sur des crite`res de proximite´ spatiale et de magnitude. Sur l’ensemble des e´talons, nous
avons constate´ des erreurs sur les visibilite´s au carre´ de l’ordre de 2%. Ces erreurs
peuvent eˆtre dues a` des incertitudes dans le calcul de leur diame`tres ou a` des variations
de la fonction de transfert instrumentale sur des pe´riodes de moins de 30 minutes. Pour
tenir compte de ces incertitudes, nous avons ajoute´ quadratiquement une erreur sur les
visibilite´s normalise´es de 2%.
Les cloˆtures de phase se sont re´ve´le´es extreˆmement fiables avec des variations entre
les diffe´rents e´talons au cours de la nuit de l’ordre du degre´. Ceci est duˆ a` la qualite´ et
a` la miniaturisation du composant d’optique inte´gre´e, ainsi tre`s faiblement affecte´ par
d’e´ventuelles variations de tempe´rature (le laboratoire d’optique n’e´tant pas une salle
isole´e, nous y avons constate´ des changements de tempe´rature de plusieurs degre´s). Une
autre source d’erreurs sur les cloˆtures re´side dans la diffe´rence entre le type spectral
des e´talons (G8 a` M0) et les e´toiles e´volue´es que nous avons e´tudie´es. En pratique, des
tests ont e´te´ effectue´s et ont re´ve´le´ des variations tre`s faibles (≈ 0, 5 degre´) entre des
e´toiles chaudes (B8) et froides (M3) (Ragland 2003).
Les figures 2.6, 2.7, 2.8, 2.9, 2.10 et 2.11 repre´sentent les visibilite´s au carre´ et les
cloˆtures de phase calibre´es. L’ordonne´e des visibilite´s est en logarithme, de fac¸on a`
mettre en valeur l’information apporte´e par les faibles visibilite´s. Les cloˆtures de phase
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Tab. 2.3 – Configurations des te´lescopes
Date Configurationa Objets observe´s
24 Mai 2005 A35-B15-C0 CH Cyg
25 Mai 2005 A15-B15-C0 χ Cyg
27 Mai 2005 A15-B15-C5 χ Cyg
31 Mai 2005 A25-B15-C10 χ Cyg CH Cyg
1 Juin 2005 A35-B15-C10 χ Cyg
5 Octobre 2005 A5-B5-C0 χ Cyg
6 Octobre 2005 ” χ Cyg Mira
7 Octobre 2005 ” χ Cyg Mira Be´telgeuse
8 Octobre 2005 A5-B15-C0 χ Cyg Mira Be´telgeuse
9 Octobre 2005 ” χ Cyg
10 Octobre 2005 A15-B15-C0 χ Cyg Be´telgeuse
11 Octobre 2005 ” χ Cyg Mira Be´telgeuse
12 Octobre 2005 A25-B15-C0 χ Cyg Mira Be´telgeuse
13 Octobre 2005 ” χ Cyg Mira
15 Octobre 2005 A30-B15-C15 Mira
16 Octobre 2005 ” Be´telgeuse
29 Mars 2006 A15-B15-C0 χ Cyg R Leo
31 Mars 2006 ” χ Cyg
2 Avril 2006 A5-B5-C0 χ Cyg R Leo
3 Avril 2006 A5-B10-C0 R Leo
4 Avril 2006 A25-B10-C0 R Leo
7 Avril 2006 A30-B15-C0 χ Cyg R Leo
11 Mai 2006 A15-B5-C10 χ Cyg R Leo Arcturus µ Cep
12 Mai 2006 A15-B5-C0 χ Cyg R Leo Arcturus µ Cep
13 Mai 2006 A15-B15-C0 χ Cyg R Leo Arcturus
14 Mai 2006 A30-B15-C0 χ Cyg R Leo Arcturus µ Cep
15 Mai 2006 A35-B15-C21 χ Cyg R Leo µ Cep
16 Mai 2006 A35-B15-C25 χ Cyg R Leo Arcturus µ Cep
a La notation utilise´ pour de´signer les configurations utilise la localisation des te´-
lescopes A, B et C, sur respectivement les rails NE, SE et NE.
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Tab. 2.4 – Liste des e´talons utilise´s
E´talon Type Spectral Diame`tre Objet
HD176670 K2.5 III 2,33 ± 0,026 χ Cyg
HD177808 M0 III 2,32 ± 0,030 χ Cyg
HD180450 M0 III 2,77 ± 0,032 χ Cyg
HD186619 M0 IIIab 2,19 ± 0,025 χ Cyg
HD188149 K4 III 1,49 ± 0,020 χ Cyg
HD197989 K0 III 4,44 ± 0,048 χ Cyg
HD8512 K0 IIIb 2,69 ± 0,030 Mira
HD16212 M0 III 3,02 ± 0,032 Mira
HD36167 K5 III 3,56 ± 0,057 Be´telgeuse
HD48433 K0.5 III 2,07 ± 0,027 Be´telgeuse
HD82381 K2.5 IIIb 2,09 ± 0,026 R Leo
HD87837 K3.5 IIIb 3,22 ± 0,049 R Leo
HD120477 K5.5 III 4,46 ± 0,050 Arcturus
HD125560 K3 III 1,91 ± 0,021 Arcturus
HD129972 G8.5III 1,54 ± 0,020 Arcturus
HD176670 K2.5 III 2,33 ± 0,026 χ Cyg
HD177808 M0 III 2,32 ± 0,030 χ Cyg
HD180450 M0 III 2,77 ± 0,032 χ Cyg
HD186619 M0 IIIab 2,19 ± 0,025 χ Cyg
HD188149 K4 III 1,49 ± 0,020 χ Cyg
HD197989 K0 III 4,44 ± 0,048 χ Cyg
HD198149 K0 IV 2,68 ± 0,029 µ Cep
Les e´talons sont issus des catalogues de Borde´ et al. (2002) et de Me´rand et al.
(2006a)
sont comprises entre -180 et 180 degre´s. La figure 2.6 correspond a` la mission de Mai
2005 ; les figures 2.7 et 2.8 a` celle d’Octobre 2005 ; la figure 2.9 a` celle de Mars 2006 et
enfin, les figures 2.10 et 2.11 a` celle de Mai 2006. Une premie`re analyse de ces donne´es
est pre´sente´e dans les le´gendes, de fac¸on a` mettre en relief les points notables de chacune
des observations.
Au vu de ces donne´es, on peut remarquer, premie`rement, une progression en terme
de qualite´ et d’efficacite´. Ceci est duˆ a` l’expe´rience de l’e´quipe d’observation, mais aussi
aux de´veloppements effectue´s par l’e´quipe technique responsable de l’interfe´rome`tre. On
peut, par exemple, comparer la premie`re mission d’observation (11 nuits) a` la dernie`re
(6 nuits). Lors de la premie`re mission, nous n’avons pu observer qu’avec un maximum
de 4 configurations sur deux objets. Lors de la dernie`re mission, nous avons de´place´ les
te´lescopes chaque jour et avons observe´ trois a` quatre objets chaque nuit. Les conditions
me´te´ologiques favorables ont e´galement e´te´ a` l’origine de ces re´sultats. La qualite´ du
seeing nous a permit, notamment, d’obtenir des donne´es de grande pre´cision, comme
nous pouvons le voir sur Arcturus (nous avons la` des mesures de visibilite´s au carre´s
infe´rieures a` 10−4 figure 2.10). A la lumie`re de la qualite´ des donne´es obtenues lors de
cette dernie`re mission d’observation, la fermeture re´cente de l’interfe´rome`tre IOTA est
d’autant plus regrettable.
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Fig. 2.6 – V2 et CP obtenues au cours de la premie`re mission d’observation. Quatre
configurations diffe´rentes ont e´te´ utilise´es sur χ Cyg, et deux sur CH Cyg. Nous pouvons
distinguer clairement le ze´ro du premier lobe de χ Cyg, ce qui n’est pas le cas pour CH
Cyg, qui a un diame`tre angulaire plus grand. Les cloˆtures de phase indiquent de fortes
asyme´tries sur la brillance de la surface stellaire de χ Cyg.
27
28 Imagerie interfe´rome´trique










































































































Fig. 2.7 – V2 et CP obtenues au cours de la seconde mission d’observation. χ Cyg, tou-
jours asyme´trique, pre´sente un ze´ro a` une fre´quence spatiale plus petite, caracte´ristique
d’un diame`tre plus grand. Les donne´es de Mira te´moignent d’une asyme´trie encore plus
grande, qui peut eˆtre vue a` la fois sur les cloˆtures de phase et sur les visibilite´s. En
effet, la dispersion observe´e aux fre´quences proches de 8 Mλ n’est pas due a` un bruit,
mais bien a` une variation de la visibilite´ en fonction de l’angle de projection des bases.
28
2.2 Les observations 29
























































Fig. 2.8 – Observation de Be´telgeuse au cours de la mission d’observation d’Octobre
2005. Nous avons ici des mesures sur les quatre premiers lobes de la courbe de visibilite´.
Le premier ze´ro se situe pour une fre´quence spatiale d’environ 5 Mλ, le second a` 10 Mλ,
et le troisie`me autour de 15 Mλ. Ceci est possible graˆce au large diame`tre angulaire de
Be´telgeuse, qui est de 43,3 mas. Les cloˆtures de phase indiquent des asyme´tries meˆme si
elles sont plus faibles que celles observe´es sur χ Cyg. Par exemple, la base A5-B15-C0,
correspondant au second lobe, indique des cloˆtures de quelques degre´s, a` la diffe´rence
de χ Cyg (figure 2.6) qui indique des valeurs de l’ordre de 120 degre´s. L’absence de








































































































Fig. 2.9 – V2 et CP obtenues au cours de la troisie`me mission d’observation. Les
donne´es de χ Cyg sont tre`s spartiates, conse´quence du passage au me´ridien tardif de
l’e´toile, et donc de la difficulte´ d’observation. Le point de visibilite´ tre`s faible a` 15 Mλ
pourrait indiquer une petite taille angulaire de l’e´toile (compare´ aux donne´es de Mai
2005). Nous verrons figure 3.9 que cette valeur est la conse´quence de l’asyme´trie. Les
donne´es sur R Leo sont de tre`s bonne qualite´, avec une asyme´trie importante pouvant
eˆtre vue a` la fois sur les visibilite´s et sur les cloˆtures de phase.
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Fig. 2.10 – V2 et CP obtenues au cours de la dernie`re mission d’observation. Lors
de celle-ci, nous avons positionne´ un prisme entre le de´tecteur et le recombinateur
IONIC. Ceci nous a permis de disperser les franges sur sept canaux, et ainsi d’obtenir
des mesures interfe´rome´triques simultane´ment a` sept longueurs d’ondes diffe´rentes.
Chaque longueur d’onde est ici repre´sente´ par une couleur. On peut noter un passage a`
ze´ro des visibilite´s de χ Cyg “confu”, et le faible troisie`me lobe de R Leo. L’information
spectrale sur les cloˆtures de phase est, elle aussi, tre`s inte´ressante, car son attitude






























































































































































































Fig. 2.11 – V2 et CP obtenues au cours de la dernie`re mission d’observation. Les don-
ne´es d’Arcturus (V2 et CP) sont parmis les plus belles donne´es acquises. Ces mesures
de´montrent ainsi clairement la qualite´ de mesure que peut fournir un interfe´rome`tre
fibre´. Les cloˆtures de phase passent nettement de 0 a` 180 degre´s lorsque le ze´ro est
franchi, et des visibilite´s tre`s faibles peuvent eˆtre mesure´es graˆce a` la technique de
“boot-strapping”. Les donne´es sur µ Cep sont tout aussi inte´ressante. L’asyme´trie peut
eˆtre de´tecte´e a` la fois sur les visibilite´s et les cloˆtures de phase. Cette asyme´trie se voit
nettement sur les cloˆtures de phase, qui passent progressivement de 5 a` 165 degre´s.
Ce passage e´tant duˆ a` la base A35-B15, nous l’avons retrouve´ au cours de trois nuits
diffe´rentes, ce qui prouve la stabilite´ de nos mesures.
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2.3 La reconstruction d’images interfe´rome´triques
L’objectif de ce chapitre est de fournir une vision d’ensemble des proble´matiques
sous-jacentes a` la reconstruction d’image. C’est pourquoi, notamment, nous n’aborde-
rons pas les proble`mes de non-convexite´ dues aux cloˆtures de phase. Une approche plus
de´taille´e peut eˆtre trouve´e dans la the`se de Meimon (2005).
2.3.1 Le principe du proble`me inverse
Re´soudre un proble`me inverse se traduit de manie`re ge´ne´rale par la recherche des
valeurs x a` partir des y ve´rifiant :
y = m(x) + b , (2.8)
ou` y sont les donne´es, m le mode`le (qui peut eˆtre connu ou inconnu), x les parame`tres
recherche´s, et b les bruits et/ou erreurs de mode´lisation. Le but est, alors, de trouver
les meilleurs parame`tres compte tenu des donne´es y et du mode`le m.
Dans le cas de la reconstruction d’images interfe´rome´triques, le proble`me inverse
s’e´crit de la manie`re suivante :
V (u, v) = TF (I(α, β)) + b(u, v) . (2.9)
Ceci, dans le cas ou` l’on posse`de une information sur les visibilite´s complexes. Dans
le cas pre´cis des donne´es obtenues a` partir de l’interfe´rome`tre IOTA, le proble`me est
le´ge`rement diffe´rent puisque nous avons uniquement acce`s aux visibilite´s carre´s et aux
cloˆtures de phase. Le principe est, cependant, similaire.
Pour effectuer l’inversion, reste a` de´finir ce que sont les meilleurs parame`tres. Une
premie`re approche consiste a` effectuer un simple ajustement des donne´es au mode`le en
cherchant le maximum de vraisemblance Pr(y|m(x)).
2.3.2 Le maximum de vraisemblance
Trouver le maximum de vraisemblance consiste a` obtenir les valeurs xMV telles que
la probabilite´ des mesures, e´tant donne´ le mode`le, est maximale :
xMV = arg max
x
Pr(y|m(x)) (2.10)
Si l’on suppose les erreurs Gaussiennes et inde´pendantes, on peut e´tablir que trouver
le maximum de vraisemblance e´quivaut a` trouver le minimum du χ2 ponde´re´ :
xMV = arg min
x
[− log Pr(y|m(x))] (2.11)
= arg min
x








































































Fig. 2.12 – Reconstruction en aveugle d’une source ponctuelle simule´e a` partir de la
couverture fre´quentielle d’Arcturus. Nous pouvons voir l’effet de l’hyperparame`tre de
valeur : 106, 108 et 1012 (de gauche a` droite). Sur l’image de droite, on retrouve la Lo-
rentzienne qui correspond a` la fonction de rappel : l’hyperparame`tre est trop e´leve´. A
l’oppose´, l’image de gauche montre une re´solution supe´rieure a` celle de l’interfe´rome`tre
(qui est de 9 × 22 mas) : l’hyperparame`tre est trop faible. Enfin, sur l’image centrale,
on obtient une image proche de celle correspondant a` la re´ponse impulsionnelle d’un
te´lescope de la taille d’IOTA : l’hyperparame`tre est satisfaisant. Ce choix n’est cepen-
dant pas force´ment le meˆme quel que soit l’objet, car il de´pend aussi de la couverture
fre´quentielle et de la qualite´ des donne´es.
Nous pouvons, cependant, montrer que la solution de χ2 minimum peut eˆtre obtenue
par
I ′(α, β) = TF−1(V (u, v)) . (2.16)
Il s’agit alors de la solution dite“Dirty map”qui n’est pas ne´cessairement la meilleure du
point de vue de l’analyse scientifique. Plus exactement, il existe de multiples solutions
pour une valeur minimum du χ2. La solution donne´e par l’e´quation 2.16 correspond
au choix d’une image ayant ze´ro comme valeur pour les composantes fre´quentielles
inconnues. Il y a peu de chance que cette solution soit proche de la re´alite´.
2.3.3 Le maximum a posteriori
Le principe de la reconstruction en aveugle consiste ainsi a` combler un manque d’in-
formation - dans notre cas, les fre´quences spatiales inconnues - par un terme re´gulateur.
On parle d’approche Baye´sienne. Lors d’un ajustement classique, on cherche les valeurs
des parame`tres qui maximisent la vraisemblance Pr(y|m(x)). Dans le cadre du maxi-
mum a posteriori, nous cherchons les xMAP qui maximisent la probabilite´ Pr(m(x)|y) :
xMAP = arg max
x
Pr(m(x)|y) = arg max
x
Pr(x|y) . (2.17)
Or, d’apre`s la re`gle de Bayes :
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nous pouvons en de´duire :
















[− log Pr(y|x)− log Pr(x)] . (2.21)
Ceci met ainsi en exergue deux termes a` minimiser. Le premier, log Pr(y|x) correspond,
dans le cas d’un bruit Gaussien, au χ2 que nous avons vu e´quation (2.15). Le second,
log Pr(x), est un terme d’a priori sur l’objet. C’est ainsi que l’on peut contraindre les
fre´quences inconnues, en contraignant, par exemple, l’image a` eˆtre positive, ou plus ou
moins lisse.
Sur ce mode`le, le logiciel de reconstruction en aveugle que nous avons utilise´ va
chercher l’image I(α, β) qui minimise la fonction :
χ2 + λf(I(α, β)) , tel que I(α, β) ≥ 0 . (2.22)
λ est un hyperparame`tre permettant de re´gler le poids de la fonction de re´gularisation
f par rapport au χ2.
L’algorithme de reconstruction a e´te´ de´veloppe´ a` l’observatoire de Lyon, sous la
direction d’E´ric Thie´baut. Celui-ci utilise la fonction de re´gularisation :
f(I(α, β)) =
1
1 + (α2 + β2)/w2
(2.23)
avec w un parame`tre a` choisir en fonction de la nature de l’objet observe´. Le choix de
cette fonction s’est fait selon trois crite`res : 1) la fonction de re´gularisation doit centrer
l’image, la position n’e´tant pas contrainte par les cloˆtures de phase, 2) cette fonction
doit avoir un effet de lissage sur les donne´es et 3) elle doit eˆtre de codage facile pour
minimiser le temps de calcul. Ce terme de re´gularisation joue le roˆle d’un “ressort”,
c’est-a`-dire que si la contrainte des donne´es devient faible, l’image aura tendance a` se
rapprocher d’une Lorentzienne. Dans le cas de la me´taphore du ressort, l’hyperpara-
me`tre correspond a` la constante de raideur, et devra donc eˆtre re´gle´ par l’utilisateur.
La Figure 2.12 montre l’influence de ce parame`tre sur la reconstruction d’image. Si le
parame`tre est trop grand, l’image est fortement contrainte par la fonction de re´gula-
risation. Si le parame`tre est trop faible, l’image obtenue est sur-re´solue par rapport a`
la re´solution de l’interfe´rome`tre, ce qui risque de faire apparaˆıtre des artefacts. L’hy-
perparame`tre a donc e´te´ choisi pour une valeur interme´diaire, soit 3× 107. La largeur




2.4 L’imagerie par reconstruction en aveugle
Pour chaque e´toile, nous pre´sentons dans cette section la couverture du plan u-v
et l’image obtenue par de´convolution en aveugle. Nous nous contenterons ici de bre´ves
descriptions des objets astrophysiques ainsi que de rapides interpre´tations phe´nome´no-
logiques. Une analyse astrophysique plus pousse´e est ensuite ne´cessaire, mais n’a e´te´
effectue´e que pour un certain nombre de ces objets. Nous verrons cela au Chapitre 3.
2.4.1 Arcturus
λ = 1.53 µm
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Fig. 2.13 – Partie gauche : Plan u-v couvert par une se´quence d’observation de 5 jours.
La couverture des fre´quences spatiales est plutoˆt homoge`ne, malgre´ une direction (N-
NE) privile´gie´e. L’utilisation du mode disperse´ permet de be´ne´ficier de l’influence de
la longueur d’onde sur la fre´quence spatiale mesure´e. Partie droite : Image reconstruite
par le logiciel Mira d’E´ric Thie´baut en utilisant l’ensemble des longueurs d’onde et en
supposant l’objet parfaitement achromatique. Sur l’image de droite, les courbes rouges
correspondent aux 8 niveaux de flux allant line´airement de 0,1 a` 0,9, l’image ayant une
brillance maximale normalise´e a` 1. Sur cette reconstruction, on re´sout clairement la
ge´ante rouge, sans y voir la pre´sence d’un compagnon ou d’une asyme´trie flagrante.
Les ge´antes de type K sont souvent utilise´es comme sources de re´fe´rences pour
l’e´tude des e´toiles e´volue´es. Elles sont un bon compromis entre luminosite´ et com-
plexite´. En effet, leur atmosphe`re tre`s compacte (du moins par rapport a` l’ensemble
des autres e´toiles e´volue´es) induit de faibles pulsations et un phe´nome`ne de convection
limite´. En conse´quence, on s’attend a` une atmosphe`re simple sans pre´sence de couches
mole´culaires a` grande distance de la photospe`re. Arcturus (K1.5-2III, alpha Bootis)
est l’une de ces e´toiles les plus connues. Elle a de´ja` e´te´ observe´e dans le visible par
l’interfe´rome`tre Mark III (Quirrenbach et al. 1996), ce qui a confirme´ les mode`les exis-
tants, notamment, la pre´sence d’un assombrissement centre-bord important (Manduca
et al. 1977). Des observations plus re´centes en infrarouge proche (Verhoelst et al. 2005)
sugge`rent, cependant, l’existence d’un compagnon a` cette e´toile. Cette hypothe`se est
une parmis deux, l’autre e´tant que l’atmosphe`re en K soit mal comprise. Si la pre´sence
d’un compagnon a` Arcturus e´tait confirme´, cela aurait d’importantes conse´quences,
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cet objet e´tant conside´re´ comme une re´fe´rence photome´trique et spectrale (notamment
pour ISO ; Decin et al. 2003).
Les donne´es correspondent a` 5 nuits d’observation du 10 au 15 Mai 2006. Lors de ces
nuits, nous avons pu utiliser le mode disperse´ d’IOTA. Pour effectuer la reconstruction
d’image, nous avons suppose´ l’objet achromatique, de manie`re a` be´ne´ficier de la couver-
ture fre´quentielle fournie par les diffe´rentes longueurs d’ondes. Nous avons, par la suite,
valide´ cette hypothe`se par des reconstructions n’utilisant qu’un seul canal spectral.
Notre conclusion a e´te´ que, dans le cadre du bruit de reconstruction, l’achromaticite´ de
l’objet e´tait une hypothe`se convenable. L’image obtenue (figure 2.13) correspond a` un
disque circulaire dote´ d’un assombrissement semblant plus prononce´ sur l’axe horizon-
tal. Ce re´sultat est a priori surprenant. En effet, nous verrons section 3.2 que l’objet
est parfaitement circulaire. Cet effet est donc duˆ a` l’algorithme de reconstruction. Une
partie de l’explication se trouve dans la ge´ome´trie de l’interfe´rome`tre IOTA. Comme
nous l’avons vu section 2.1.2, ou` encore dans la couverture u-v de la figure 2.13, les
bases disponibles permettent une meilleure re´solution sur l’axe N-S que sur l’axe E-O.
Cela se traduit par un de´ficit en informations sur les hautes fre´quences de cet axe. Ce
manque est alors comble´ par la fonction de re´gularisation (e´quation 2.23), ce qui cre´e
une forme plus pique´e au centre, aux contours plus lisses. Il est ainsi inte´ressant de
noter que l’analyse classique selon laquelle l’image est un produit de convolution entre
l’objet et une re´ponse impulsionnelle n’est plus ve´rifie´e.
A partir de la variance du fond de l’image 2.13, nous avons de´duit une dynamique
de reconstruction de 250. Le flux maximal observe´ sur un pixel du fond est, lui, de
1,5% de la brillance maximale. Cette reconstruction d’image nous permet ainsi d’e´car-
ter la pre´sence d’un compagnon ayant ce niveau de flux. Nous verrons section 3.2.3
qu’une analyse parame´trique des cloˆtures de phase permet d’e´carter de´finitevement la
possibilite´ d’un compagnon ayant un flux meˆme bien infe´rieur.
2.4.2 χ Cygni
χ Cygni est une e´toile de la branche asymptotique des ge´antes. De type Mira, elle
pre´sente de fortes variations photome´triques, avec une pe´riode de 408 jours. Comme
on peut nettement l’observer sur la figure 2.22, sa luminosite´ peut passer, en 200 jours,
d’une magnitude 3.5 a` une magnitude 14 dans le visible, soit 1500 fois plus faible. Par
rapport aux autres e´toiles de la classe des Mira, elle a la particularite´ d’eˆtre de type S,
c’est-a`-dire d’avoir une atmosphe`re tre`s carbonne´e, avec un ratio oxyge`ne sur carbone
d’environ 1. Ceci est la conse´quence d’un important “dredge-up” au cours duquel le
phe´nome`ne de convection a pu se produire suffisamment profonde´ment dans l’e´toile
pour que les me´taux produits par la fusion au cœur de l’e´toile puissent revenir a` la
surface. Pour autant, tout l’oxyge`ne n’est pas sous forme de monoxyde de carbone
comme en te´moigne la pre´sence d’eau ou meˆme de masers SiO (Alcolea et al. 1999).
Ceci s’explique, en partie, par le type spectral qui passe pe´riodiquement de S a` M, au
maximum de luminosite´.
Nous avons eu la chance de pouvoir observer χ Cyg au cours des 4 missions d’ob-
servation, ceci nous a permis d’obtenir une image de l’e´toile a` diffe´rentes phases. Les
images obtenues a` partir du logiciel de reconstruction montrent d’ailleurs clairement des
diffe´rences de morphologies aux diffe´rentes e´poques (figures 2.14). Les phases d’obser-
vations sont, chronologiquement, 0,91, 0,24, 0,67 et 0.76. Les rayons observe´s varient de
37
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Fig. 2.14 – Couvertures fre´quentielles (gauche) et images de χ Cyg (droite) obtenues
a` quatre phases stellaires diffe´rentes (de haut en bas : φ = 0, 91, 0,24, 0,67, et 0,76).
Ces images montrent une nette variation a` la fois en taille et en morphologie.
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1 a` 1,5 unite´ astronomique. Les asyme´tries sont aussi profonde´ment modifie´es, comme
nous avons de´ja` pu le supposer a` partir d’une analyse empirique des cloˆtures de phase
figures 2.6, 2.7, 2.9 et 2.10. L’e´volution de ces asyme´tries est, par ailleurs, nettement
incompatible avec un simple effet de rotation de l’astre (la pe´riode de rotation d’une
telle e´toile a e´te´ e´value´e a` 16 ans par Berlioz-Arthaud 2003). Cette e´toile est e´tudie´e
plus en de´tails dans le chapitre 3.3.1.
2.4.3 R Leo
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Fig. 2.15 – Plan u-v et images de R Leo obtenues au cours des observations de mars
(φ = 0, 92, en haut) et mai 2005 (φ = 0, 05, en bas).
R Leo est une e´toile Mira des plus brillantes. Elle a e´te´ de´couverte par J. A. Koch
en 1782, apre`s Mira (omicron Ceti), χ Cyg et R Hydrae. Avec une pe´riode de 312
jours, cette e´toile pre´sente des variations photome´triques de plus de 5 magnitudes dans
le visible (figure 2.22). Sa taille angulaire et sa luminosite´ en ont fait un cas d’e´cole
dans l’e´tude a` haute re´solution angulaire des Mira. A l’instar de χ Cyg, de multiples
techniques d’observations ont e´te´ utilise´es, comme l’occultation lunaire (di Giacomo
et al. 1991), l’interfe´rome´trie des tavelures (Labeyrie et al. 1977, Hofmann et al. 2001)
le masquage de pupille (Jacob et al. 2004) ou encore l’interfe´rome´trie longue base (Burns
et al. 1998, Perrin et al. 1999, Weiner et al. 2003, Perrin et al. 2004b, Fedele et al. 2005,
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ont observe´ avec les interfe´rome`tres COAST, IOTA/FLUOR, ISI, VLTI/VINCI). Ces
observations ont confirme´ une taille angulaire variable en fonction de la longueur d’onde
et la pre´sence d’une couche mole´culaire proche de l’e´toile. Cependant, aucune asyme´trie
n’a encore e´te´ observe´e sur cette e´toile, conside´re´e jusqu’a maintenant comme e´tant a`
syme´trie circulaire.
Nous avons observe´ cette e´toile lors de deux missions successives en mars et mai
2006. Pendant ce laps de temps tre`s court (1 mois et demi), la morphologie de cet
objet a varie´ conside´rablement, a` la fois en terme de taille et de structure (figure 2.15).
Cependant, une ressemblance a pu eˆtre de´tecte´e dans l’importante dissyme´trie que
constitue les deux taches au Nord et au Sud. Cette asyme´trie est d’ailleurs clairement
visible sur les cloˆtures de phase (figures 2.11 et 2.11). L’e´toile montre, de plus, un flux
important exte´rieur a` la photosphe`re, que l’on ne trouvait pas sur χ Cyg et encore
moins sur Alpha Boo. La question reste ouverte sur l’origine de ce flux. On pourrait
conside´rer que la couche mole´culaire observe´e par spectro-interfeme´trie (Perrin et al.
2004b) est la source de ce flux.
2.4.4 Mira







































Fig. 2.16 – Couverture fre´quentielle et image de omicron Ceti obtenue via le logiciel de
reconstruction en aveugle. La structure de l’e´toile est profonde´ment diffe´rente de celle
des autres Miras, avec, notamment, la pre´sence de deux composantes, comme si une
atmosphe`re e´tendue de gaz chaud entourait une photosphe`re fortement asyme´trique.
En 1596, David Fabricus a utilise´ omicron Ceti comme re´fe´rence de la position de
Mercure. Il a ainsi de´couvert la premie`re e´toile variable de longue pe´riode. En 1642,
omicron ceti a rec¸u son nom commun, Mira, soit “la merveilleuse”. Elle a, par la suite,
donne´ son nom a` l’ensemble des e´toiles ayant le meˆme type de pulsation, les variables
Mira.
Mira se caracte´rise par les types spectraux M2-M7 III, et une pe´riode de pulsation de
332 jours (figure 2.22). Elle a re´cemment e´te´ sur le devant de la sce`ne scientifique suite a`
l’imagerie par le satellite Hubble d’un compagnon proche (Karovska et al. 1997). A` une
distance du soleil d’environ 130 parsecs, Mira AB est, ainsi, le complexe symbiotique le
plus proche que l’on connaisse. Les e´toiles sont se´pare´es d’environ 600 mas, orbitant avec
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Fig. 2.17 – A gauche : image en infrarouge moyen du syste`me Mira AB obtenue a`
partir du te´lescope IRTF (Marengo et al. 2001). La croix indique la position de Mira
B telle qu’observe´e par Hubble en 1997. Au centre, Mira A observe´e par Hubble dans
l’ultraviolet (Communique´ de presse STScIPRC97-26, 1997). Cette image montre une
extension de l’atmosphe`re en direction du compagnon. A droite, image telle que re-
construite a` partir de nos donne´es en bande H.
une pe´riode d’environ 500 ans (Prieur et al. 2002). L’e´toile secondaire serait une naine
blanche (Joy 1954, Karovska et al. 2005) accre´tant l’atmosphe`re de l’e´toile principale
Mira A. De multiples observations dans l’ultraviolet (Hubble et FUSE) ont permis de
calculer un taux d’accre´tion de 2, 5× 10−12 M par an (Wood et Karovska 2006). Ce
taux est tre`s faible compare´ a` la perte de masse de l’e´toile principale, estime´e a` environ
10−7 M/ans (Bowers et Knapp 1988).
Nous avons observe´ Mira A durant 5 nuits au cours du mois d’octobre 2005. Sa
de´clinaison e´tant proche de 0 degre´, la synthe`se d’ouverture due a` la rotation de la
Terre nous a permis d’obtenir une couverture plus homoge`ne des fre´quences spatiales.
On note une structure de l’atmosphe`re profonde´ment diffe´rente des trois e´toiles pre´ce´-
demment observe´es. Deux composantes sont clairement visibles sur l’image reconstruite
figure 2.16.
Une premie`re, d’environ 70% du flux, est centrale et allonge´e dans la direction Nord-
Est. Cette composante a la proprie´te´ d’eˆtre perpendiculaire a` la direction du compa-
gnon, et d’eˆtre dote´e d’une structure en forme de virgule qui n’est pas sans rappeler les
spirales observe´es dans les syste`mes binaires comportant une e´toile de type Wolf-Rayet
(Tuthill et al. 1999). Meˆme si la physique de notre objet est sensiblement diffe´rente,
cette dissyme´trie pourrait eˆtre explique´e par la pre´sence d’un troisie`me compagnon.
Cependant, parce que nous ne disposons pas d’observations a` diffe´rentes e´poques, nous
ne pouvons pas exclure que l’asyme´trie observe´e ne soit pas simplement la conse´quence
de fortes variations d’opacite´ pre´sentes dans les couches supe´rieures de l’atmosphe`re,
ou` meˆme d’un phe´nome`ne de mare´e introduit par la pre´sence de Mira B. Pourtant un
faisceau de pre´somption vient conforter l’ide´e d’un syste`me triple :
1. L’hypothe`se d’un troisie`me compagnon proche n’est pas nouvelle. Baize (1980),
puis Karovska et al. (1993) ont e´tudie´ l’e´volution du syste`me Mira AB par in-
terfe´rome´trie des tavelures, et ils ont constate´ la pre´sence de perturbations dans
l’orbite de Mira B avec une pe´riode de 10-14 ans.
41
42 Imagerie interfe´rome´trique
2. Une seconde indication vient de la pre´sence d’un flux bipolaire observe´ dans le
domaine radio a` partir des vitesses radiales observe´es a` partir des raies de CO et
de KI (Josselin et al. 2000). Ce flux de matie`re, de faible ve´locite´, serait ge´ne´re´
par la pression de radiation et collimate´ par la pre´sence d’un disque e´quatorial
circumstellaire.
3. Une troisie`me indication porte sur la masse totale du syste`me Mira AB. Prieur
et al. (2002), en utilisant des donne´es acquises par interfe´rome´trie des tavelures
avec l’instrument PISCO du Pic du Midi, ont applique´ la troisie`me loi de Kepler
et ont estime´ la masse totale du syste`me a` 4,4 M. Si l’on conside`re, pour Mira
B, la masse typique d’une naine blanche de 0,6 M (Weidemann 1990), cela
signifie que Mira A a` une masse de 3,8 M. Or, nos donne´es nous donnent un
diame´tre angulaire de la photosphe`re d’environ 25 mas, soit un rayon de 340 R
(en utilisant la parallaxe hypparcos de 7,79 mas). A partir de ces e´lements, si on
utilise la relation pe´riode-masse-rayon de Wood (1989) :











on obtient une masse aux alentours de 2,3 M. Selon ce schema, il existerait donc
une masse manquante, d’environ 1,5 M.
4. Enfin, un dernier argument repose sur la re´cente de´tection par Chandra d’e´mis-
sion en rayon X venant de l’e´toile Mira A (Karovska et al. 2005). Une telle e´mis-
sion est commune´ment produite par les disques d’accre´tion autour des naines
blanches. Cela n’aurait donc pas e´te´ une surprise si elle avait e´te´ observe´e en pro-
venance de Mira B. Cependant, les e´toiles de la branche asymptotique de ge´ante
ne sont pas cense´es ge´ne´rer une telle e´mission, qui n’a d’ailleurs jamais e´te´ obser-
ve´e pre´ce´demment. Une hypothe`se propose´e par Karovska et al. (2005) serait la
recombinaison de champs magne´tiques, suivit d’une e´jection massive de matie`re.
La pre´sence d’un troisie`me compagnon serait e´galement une possibilite´.
La seconde composante de l’image correspond a` une atmosphe`re, peut eˆtre mole´-
culaire, e´tendue sur deux fois la taille de la composante centrale. Elle est excentre´e
par rapport a` la premie`re dans la direction de l’e´toile Mira B (Sud-Est). C’est pour-
quoi il semble que cette matie`re soit sous l’effet du champ gravitationnel de Mira B.
Cependant, si l’on conside`re la re´partition des masses entre Mira A et B propose´ par
Prieur et al. (2002), ainsi que la distance de 580 mas les se´parant, il semble difficile
d’expliquer la pre´sence de cette matie`re par le seule effet de mare´e introduit par l’at-
traction gravitationnelle de Mira B. Il serait alors possible que ce phe´nome`ne re´sulte
d’une conjonction de circonstances, dont la pulsation de l’e´toile serait un e´ve´nement
moteur.
Enfin, il est ainsi inte´ressant de remarquer que l’asyme´trie ge´ne´rale de l’e´toile se
retrouve aussi sur diverses observations, notamment en infrarouge moyen avec le te´les-
cope IRTF, et dans l’ultraviolet (346 nm) avec le te´lescope spatial Hubble (figure 2.17).
2.4.5 Be´telgeuse
La constellation d’Orion est l’une des plus connues, visible de l’he´misphe`re Nord
comme de l’he´misphe`re Sud. Les deux e´toiles les plus brillantes, Rigel et Be´telgeuse
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Fig. 2.18 – Plan u-v et imagerie en aveugle de Be´telgeuse en octobre 2006. On peut dis-
tinguer une surface inhomoge`ne pouvant faire penser aux surfaces convectives simule´es
par Freytag (figure 1.3).
Fig. 2.19 – Imagerie parame´trique de Be´telgeuse par Young et al. (2000a).
occupent respectivement les coins Sud-Ouest et Nord-Est. Les premie`res mesures de
variations de luminosite´ de Be´telgeuse ont e´te´ effectue´es en 1836 par John Hershel.
Dans le visible, elle oscille entre des magnitudes allant de 0,2 a` 1,2 (figure 2.23). A` cette
longueur d’onde, il s’agit de la septie`me e´toile la plus brillante de l’he´misphe`re Nord.
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Cependant, comme toutes les ge´antes rouges, cette e´toile e´met principalement dans le
domaine de l’infrarouge, ce qui, bolome´triquement, en fait l’e´toile la plus brillante du
ciel. Ceci est duˆ a` sa distance, mais surtout a` sa taille, d’environ 630 fois le diame`tre
de notre soleil (Perrin et al. 2004a, ont mesure´ par interfe´rome´trie θUD ≈ 43,3 mas).
C’est en 1920 qu’a eu lieu la premie`re mesure de diame`tre stellaire. Elle a e´te´
effectue´e sur Be´telgeuse par Michelson, qui a estime´ son diame`tre a` environ 44 mas.
Parce que cela en fait l’e´toile angulairement la plus grosse du ciel – apre`s le soleil
– la plupart des instruments d’interfe´rome´trie stellaire ont e´tudie´ cet objet. Utilisant
la technique d’interfe´rome´trie des tavelures, Francois et Claude Roddier ont e´te´ les
premiers a` reconstruire une image de sa surface stellaire (Roddier et Roddier 1985). Ils
en ont de´duit la pre´sence de poussie`res assombrissant le disque, cre´ant une importante
asyme´trie. Diverses observations de Be´telgeuse s’en sont suivies (Wilson et al. 1997,
Young et al. 2000a). Toutes ont confirme´ l’existence d’asyme´tries et, notamment, de
taches, parfois sombres ou brillantes, sur la surface. A` titre d’exemple, la figure 2.19
montre les reconstructions auxquelles Young et al. (2000a) ont abouti. Il s’agit dans ce
cas d’imagerie parame´trique, c’est-a`-dire qu’ils ont ajuste´ une photosphe`re tachete´e a`
leurs donne´es.
Contrairement a` eux, la pre´cision que nous avons sur les visibilite´s, ainsi que l’e´ten-
due de la couverture fre´quentielle, nous ont permis une reconstruction en aveugle de
la surface stellaire (figure 2.18). Nous pouvons comparer ce re´sultat aux travaux de
Haubois et al. (2007) qu’ils ont effectue´s par ajustement parame´trique de ces meˆmes
donne´es. Ils en ont de´duit qu’un mode`le d’atmosphe`re tachete´ permettait de repro-
duire de manie`re satisfaisante les donne´es jusqu’au troisie`me lobe de la fonction de
visibilite´. Cependant, leur mode`le ne permet plus de reproduire pre´cise´ment les don-
ne´es a` plus hautes fre´quences spatiales. Ceci est, par conse´quent, en accord ge´ne´ral
avec notre reconstruction, qui indique une grande complexite´ de l’objet aux hautes
fre´quences spatiales. Ce re´sultat corrobore l’hypothe`se de Freytag (2003) concernant
l’hypothe`se d’une atmosphe`re extreˆmement convective. Les variations temporelles de
ces inhomoge´ne´ite´s seraient une information pre´cieuse a` recueillir dans l’avenir.
2.4.6 µ Cep
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Fig. 2.20 – Plan u-v et imagerie en aveugle de µ Cep.
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La variabilite´ de µ Cep a e´te´ de´couverte en 1848 par John Russel. Il s’agit de
l’une des e´toiles les plus grosses du ciel apre`s VV Cephei et Epsilon Aurigae. µ Cep
a de nombreux points communs avec Be´telgeuse. Il s’agit d’une supergeante semi-
re´guliaire (de type SRc) avec des amplitudes de variations photome´triques dans le
visible d’environ 1.5 magnitude (figure 2.23). Son type spectral est M2eIa, avec des
pe´riodes de pulsation de 730 et 4400 jours Kiss et al. (2006).
Nous avons pu observer cet objet courant mai 2006 en utilisant le mode disperse´
d’IOTA (figure 2.20). Outre sa taille remarquable, il est inte´ressant de noter que la re-
construction nous donne un objet tre`s uniforme, loin de l’image obtenue de Be´telgeuse.
Ceci peut eˆtre tout simplement la conse´quence d’un manque de re´solution. Cependant,
on voit clairement une asyme´trie dans la structure de l’e´toile. Il est e´galement a` noter
que la couche mole´culaire, telle qu’observe´e par Perrin et al. (2005), n’est pas visible
dans cette image reconstruite. Selon leurs observations, cette couche devrait se trouver
a` environ un demi rayon stellaire de la photosphe`re. Le flux de cette couche doit donc
eˆtre infe´rieur a` la dynamique obtenue sur cette image (≈ 3%). Nous verrons, ne´an-
moins, dans le paragraphe 3.4 que la couche mole´culaire est pre´sente et que l’imagerie
parame´trique permet de la re´ve´ler dans nos donne´es.
2.4.7 CH Cyg









































Fig. 2.21 – Plan u-v et imagerie en aveugle de CH Cyg.
A l’instar de Mira, CH Cyg est une e´toile variable symbiotique. L’aspect particulier
de son spectre a longtemps intrigue´ les chercheurs. En effet, a` chaque type d’e´toile
correspond une lettre (de A a` M) distribue´e en fonction de l’importance des raies
d’hydroge`ne et d’he´lium. Toujours utilise´e, cette classification a e´te´ re´-arrange´e afin
de classer les e´toiles par ordre croissant de tempe´rature (OBAFGKM). Cependant,
certaines e´toiles, dont CH Cyg, ne trouvent pas de place dans cette classification. CH
Cyg posse`de, en effet, une tempe´rature proche de celle du type M, mais avec des raies
en e´mission typique des e´toiles de type O.
Nous avons retenu l’ide´e selon laquelle CH Cyg est constitue´e de deux e´toiles. La
premie`re est une ge´ante rouge et la deuxie`me une naine blanche accre´tant l’atmosphe`re
de la premie`re (Mikolajewski et al. 1990). Cette hypothe`se est, par ailleurs, corrobore´e
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par la courbe de lumie`re de l’e´toile qui pre´sente a` la fois des oscillations pe´riodiques et
d’importantes e´ruptions (comme celle observe´e en 1986 ; cf figure 2.23). L’existence d’un
compagnon accre´tant de la matie`re est confirme´e par la pre´sence de jets observables
dans le domaine de longueur d’onde radio (Crocker et al. 2001) et X (Galloway et
Sokoloski 2004). Actuellement, les astronomes s’accordent sur la pre´sence d’un syste`me
triple (Hinkle et al. 1993). Il serait compose´ d’une naine blanche entoure´e d’un disque
d’accre´tion orbitant avec une pe´riode de 2,07 ans autour d’une ge´ante semi-re´gulie`re
de type M7 III. Autour de ce syste`me en interaction graviterait, avec une pe´riode de
14,5 ans, une troisie`me e´toile appartenant a` la se´quence principale (naine G-K).
Nous avons pu observer cette e´toile durant deux nuits. La couverture du domaine
fre´quentiel (figure 2.21) est par conse´quent tre`s dilue´e. Du fait de la petit taille angulaire
de l’e´toile, et cela meˆme en utilisant la base maximale de l’interfe´rome`tre IOTA (38
me`tres), nous n’avons pas pu atteindre le deuxie`me lobe de la courbe de visibilite´. Nous
avons, cependant, constate´ des cloˆtures de phase de l’ordre de la dizaine de degre´s,
de´montrant la pre´sence d’asyme´tries. La re´solution limite´e ainsi que la faible quantite´
de donne´es ne nous ont pas permis de caracte´riser cette asyme´trie.
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Fig. 2.22 – Courbes de lumie`re correspondant aux e´toiles Miras : χ Cyg, R Leo, et Mira
(o Ceti). Les pulsation de ces e´toiles variables sont clairement visibles avec des pe´riodes
respectives de 408, 312 et 332 jours. Les modulations a` plus grandes pe´riodes sont
interpre´te´es comme des variations de l’opacite´ des couches mole´culaires. Ces courbes
sont extraites du site de l’American Association of Variable Star Observers.
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Fig. 2.23 – Courbes de lumie`re de Be´telgeuse, µ Cep, et CH Cyg, obtenues a` partir du
site de l’American Association of Variable Star Observers. La courbe de CH Cyg est
particulie`rement inte´ressante car elle pre´sente a` la fois des oscillations re´gulie`res ainsi
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3.1 Mode´liser les e´toiles e´volue´es
3.1.1 Introduction
Dans ce chapitre, nous pre´sentons une technique que nous retrouvons souvent inter-
fe´rome´trie optique. Il s’agit d’une mode´lisation parame´trique de l’e´toile. Cela consiste
a` de´finir l’objet observe´ par un certain nombre de parame`tres (comme la taille, la
brillance...) qui conditionnent la structure de l’image. Ces parame`tres sont ensuite
ajuste´s aux donne´es interfe´rome´triques pour permettre de reconstruire une image a`
partir des valeurs obtenues. Cette technique n’est pas fondamentalement diffe´rente de
la reconstruction d’image en aveugle utilise´e au chapitre 2. Le principal changement
re´side dans le fait que les parame`tres de l’image, qui e´taient pre´ce´demment aussi nom-
breux que les pixels, sont maintenant re´duit a` un nombre plus faible correspondant
aux diffe´rentes structures possibles de l’image. Le faible nombre de parame`tres libres
permet ainsi de suffisamment contrainte l’image, ce qui permet de ne pas utiliser un
a priori contenu dans un terme de re´gularisation. L’a priori se trouve en fait dans le
choix du mode`le.






Fig. 3.1 – Mode`le ge´ome´trique utilise´ pour l’imagerie parame´trique des e´toiles e´volue´es.
Sont repre´sente´s les principaux parame`tres (α, θ?, θcouche, Xtache et Ytache) auxquels se
rajoutent la brillance relative de la tache et de la couche mole´culaire.
Le mode`le va contraindre de fac¸on stricte la reconstruction de l’objet, son choix
est en conse´quence crucial. Si les parame`tres choisis ne refle`tent pas la re´alite´, l’image
obtenue n’aura pas de sens, et pire, pourra nous induire en erreur. C’est pourquoi il
est important de se´lectionner un mode`le aussi proche que possible de la physique de
l’objet. Bien que la physique des e´toiles e´volue´es soit complexe, on peut ne´anmoins
supposer la pre´sence d’un certain nombre de composantes.
Il y a, en premier lieu, la photosphe`re. Elle se distingue d’un simple disque uniforme
par la pre´sence d’un assombrissement centre bord (ACB). Celui-ci a de´ja` pu eˆtre observe´
par interfe´rome´trie sur des e´toiles ayant une tempe´rature effective plus grande (par
exemple sur des ce´phe´ides, cf Me´rand et al. 2006a). Cependant, nous ne disposons,
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sur les e´toiles e´volue´es, que de simulations d’atmosphe`res. Pour les ge´antes (Hofmann
et Scholz 1998) et les Miras (Hofmann et al. 1998), il en a e´te´ de´duit que l’ACB
pouvait produire des effets tre`s varie´s, mais qu’une simple loi en puissance pouvait,
cependant, parfaitement reproduire l’ensemble des cas simule´s. Cette loi s’e´crit sous la
forme I(µ) = µα, ou` µ est le cosinus de l’angle entre la ligne de vise´e et la normale a` la
surface de l’e´toile (Hestroffer 1997). Un tel mode`le permet, notamment, de reproduire
le cas d’un disque uniforme (α = 0), d’un disque pleinement assombri (α = 1), ou
encore celui d’une distribution d’intensite´ Gaussienne (α  1). La prise en compte
de cet assombrissement est fondamentale car elle influe fortement sur la mesure du
diame`tre de la photosphe`re.
Une seconde composante provient de la pre´sence d’une couche mole´culaire chaude,
situe´e a` environ un demi rayon stellaire de la photosphe`re. Sugge´re´e par Perrin et al.
(1999), elle a e´te´ utilise´e pour la premie`re fois pour expliquer des donne´es interfe´ro-
me´triques d’e´toiles Miras par Mennesson et al. (2002). La pre´sence re´currente de cette
couche mole´culaire a ensuite pu eˆtre mise en e´vidence par Perrin et al. (2004b). Sur χ
Cyg notamment, ils ont mesure´ des opacite´s comprises entre 0,1 et 0,8, en fonction du
filtre utilise´ en bande K. Parce que l’absorption de CO et H2O est bien plus faible en
bande H, on s’attend a` la pre´sence de cette couche, mais avec une opacite´ bien plus
faible, infe´rieure a` 0,1. Ainsi, la couche devrait eˆtre vue en e´mission la` ou` l’e´paisseur
ge´ome´trique est la plus grande, c’est a` dire au bord de la couche. Dans l’hypothe`se
d’une si faible opacite´, nous avons donc de´cide´ de simuler la couche mole´culaire par la
pre´sence d’un simple anneau entourant l’atmosphe`re de l’e´toile.
La troisie`me composante du mode`le est ne´cessaire a` l’ajustement de cloˆtures de
phase diffe´rentes de 0 ou 180 degre´s. Il s’agit d’introduire un terme d’asyme´trie dans
la brillance de la surface stellaire. Une telle composante est souvent observe´e dans
l’atmosphe`re des e´toiles e´volue´es (Ragland et al. 2006). Cependant, la source de cette
asyme´trie est souvent peu claire. Elle est ge´ne´ralement mode´lise´e par une ou plusieurs
taches sur la surface stellaire, taches parfois sombres ou brillantes (Young et al. 2000a).
Nous avons choisi de mode´liser cette asyme´trie par une composante posse´dant un mini-
mum de parame`tres. Il s’agit d’une tache ponctuelle, de flux positif ou ne´gatif, de´centre´e
par rapport au centre de la photosphe`re. Le choix de ce mode`le, simple, est justifie´ dans
le paragraphe 3.1.3.
La figure 3.1 repre´sente l’e´toile et explicite les diffe´rents parame`tres que nous avons
ajuste´ aux donne´es. Les variables sont : le diame`tre de la photosphe`re (θ?), le coefficient
d’ACB (α), le diame`tre de la couche mole´culaire (θlayer), le flux relatif de la couche
mole´culaire (Fcouche/Ftotal), le flux relatif de la tache (Ftache/Ftotal), et enfin la position
relative de la tache (Xtache et Ytache). Les trois composantes sont par conse´quent :
– La tache : I(x, y) = δ(x−Xtache) . δ(y − Ytache).
– La couche mole´culaire : I(r) = δ(2r − θcouche) .
– La photosphe`re : I(r) = (1− (2r/θ?)2)α2 .
A la diffe´rence d’un mode`le plus physique de l’objet, comprenant, notamment, tem-
pe´ratures et opacite´s (Perrin et al. 2005), ce mode`le est purement ge´ome´trique. Il per-
met d’eˆtre contraint uniquement par la fonction de brillance de l’objet observe´, et ne
ne´cessite pas d’information bolome´trique ou spectrale. De plus, la transforme´e de Fou-
rier de ce mode`le peut eˆtre e´crite de fac¸on analytique, permettant des ajustements
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rapides et pre´cis. L’asyme´trie s’e´crit de la fac¸on suivante :
Vtache(u, v) = exp (−2pii(Xtache . u + Ytache . v)) . (3.1)
Parce que la couche mole´culaire et le disque assombri sont a` syme´trie radiale, nous
pouvons utiliser la fre´quence spatiale radiale vr =
√
u2 + v2 et la transforme´e de Hankel
pour de´duire :











ou` ν = α
2
+ 1 et Γ la fonction gamma d’Euler.
3.1.3 Les cloˆtures de phase et la composante asyme´trique




































































Fig. 3.2 – Cloˆtures de phase et re´sidus de l’ajustement d’un mode`le d’asyme´trie sur
les donne´es de χ Cyg de mai et octobre 2005. L’assyme´trie est compose´ d’une simple
tache de´centre´e par rapport au centre de la photosphe`re. Ce re´sultat a e´te´ obtenu par
un ajustement effectue´ sur les cloˆtures de phase uniquement. Cette technique est de´crite
au paragraphe 3.1.3.
Dissocier la composante asyme´trique de la composante syme´trique
Pour une base donne´e de l’interfe´rome`tre, la mesure obtenue est une valeur com-
plexe, c’est-a`-dire une phase et une amplitude. Cependant, l’atmosphe`re introduit un
de´phasage des franges (le piston), et la mesure directe de la position des franges ne
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nous donne pas l’information de phase correspondant a` l’objet astrophysique. Un arti-
fice mathe´matique consiste a` ne pas mesurer la phase mais la triple somme des phases
correspondant aux trois lignes de bases obtenues par les trois te´lescopes. Nous avons
montre´ en section 2.1.5 que cette mesure est alors inde´pendante du piston atmosphe´-
rique et ne de´pend que de l’objet e´tudie´. Les donne´es obtenues apre`s re´duction sont
donc de deux types :
– l’information de module est obtenue par la mesure de l’e´nergie contenue dans les
franges, ce qui correspond a` une visibilite´ au carre´ (V 2).
– l’information de phase est obtenue via la somme de trois phases, ce qui correspond
aux cloˆtures de phase (CP).
L’information sur la syme´trie (ou l’asyme´trie) de l’e´toile est contenue dans les
phases, et donc dans les cloˆtures de phase. En effet, si l’objet est centro-syme´trique,
les visibilite´s complexes sont alors re´elles et les phases nulles. L’information apporte´e
par les cloˆtures est cependant difficile a` interpre´ter. La difficulte´ est renforce´e par la
grande pre´cision (≈ 1 degre´) et la faible quantite´ (1 cloˆture pour trois lignes de base
e´tudie´es) de ces mesures. C’est pourquoi il est inte´ressant d’essayer de de´coupler la
proble´matique de l’asyme´trie du mode`le ge´ome´trique de l’atmosphe`re. Ceci peut eˆtre
fait en dissociant l’image en 2 composantes distinctes. La premie`re composante est celle
correspondant a` la partie syme´trique de l’objet, dans notre cas, la photosphe`re ou la
couche mole´culaire. Les visibilite´s complexes (VSYM) sont alors re´elles, c’est-a`-dire :
Im(VSYM) = 0 . (3.4)
La deuxie`me composante de l’objet est la partie asyme´trique (VASYM). Les visibilite´s
complexes ont alors une partie imaginaire non nulle. C’est cette partie imaginaire qui
est responsable de l’existence de cloˆtures de phase diffe´rentes de 0 ou 180 degre´s. Si
l’on est uniquement inte´resse´ par l’asyme´trie, il est inte´ressant de chercher a` ajuster
cette partie imaginaire sur les cloˆtures de phase sans avoir a` se soucier de la composante
syme´trique. Ceci ne´cessite le calcul des visibilite´s complexes par l’utilisation des valeurs
mesure´es des V 2 :
V Model = Re(V Model) + i Im(V Model) (3.5)
= ±
√
V 2 − Im(V Model)2 + i Im(V Model) (3.6)
= ±
√
V 2 − Im(VASYM)2 + i Im(VASYM) (3.7)
La phase des visibilite´s re´sultant du mode`le de l’asyme´trie peut alors eˆtre obtenue a`
partir de l’e´quation (3.7). Il y a, cependant, deux remarques importantes. La premie`re
concerne les V 2 qui, parce qu’il s’agit de mesures, sont sujets aux bruits. Il est donc
ne´cessaire de n’utiliser que les donne´es comportant une bonne pre´cision sur la mesure
de l’amplitude. Ceci est ge´ne´ralement le cas dans nos observations avec des erreurs
moyennes sur les V 2 de l’ordre du pourcent. Deuxie`mement, il y a une impre´cision sur
le signe de la partie re´elle. Notre approche a e´te´ de conside´rer la partie re´elle comme
e´tant principalement due a` la composante syme´trique. Sur la quasi totalite´ de nos
objets (a` l’exception notable de Mira), ceci est effectivement le cas. Ainsi, nous avons
ajuste´ des disques assombris sur l’ensemble de nos donne´es et de´termine´ l’emplacement
des ze´ro de visibilite´s. Nous avons ensuite utilise´ l’emplacement de ces ze´ros pour lever
l’incertitude du signe dans l’e´quation (3.7).
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Le mode`le de la tache




















































































Fig. 3.3 – Figures du haut : χ2 fonction de la position de la tache par rapport au centre
de la photosphe`re. Figures du bas : Amplitudes de la tache minimisant le χ2. La carte
de gauche repre´sente le χ2 issu d’un ajustement sur les cloˆtures de phase uniquement.
La carte de droite repre´sente le χ2 pour un ajustement sur l’ensemble des donne´es. Les
coutours rouges repre´sentent les barres d’erreurs a` 3 et 9 sigmas. Le profil syme´trique
obtenu sur la carte de gauche est duˆ au fait que les cloˆtures de phase ne sont sensibles
qu’aux asyme´tries et ne sont pas sensibles a` la diffe´rence entre, par exemple, une tache
ne´gative sur la droite ou une tache positive sur la gauche. Cette incertitude disparaˆıt
lorsque l’on ajuste a` la fois les cloˆtures de phase et les visibilite´s au carre´.
Pour en revenir a` notre mode`le e´tabli en section 3.1.2, la partie imaginaire des
visibilite´s s’e´crit :
Im(VASYM(u, v)) = Ftache sin(−2pi(Xtache · u + Ytache · v)) , (3.8)
ou` Ftache est le flux de la tache relatif a` la brillance totale de l’image. Les visibilite´s
du mode`le sont alors reconstruites a` partir de la relation (3.7), et les cloˆtures sont
obtenues par la synthe`se du bispectre. Cette me´thode fournit des re´sultats extreˆmement
convaincants. Surtout si l’on conside`re la simplicite´ du mode`le de l’asyme´trie et la
quantite´ de cloˆtures mesure´es. A titre d’exemple, la figure 3.2 pre´sente le re´sultat
d’ajustement sur les cloˆtures de phase de χ Cyg observe´es en mai et octobre 2005. Les
re´sidus sur les cloˆtures de phase sont en moyenne de 2 degre´s, quant aux χ2 re´duits, ils
sont de 5,2 pour les donne´es de mai, et de 4,7 pour les donne´es d’octobre. La qualite´ de
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ces ajustements justifie l’utilisation de ce mode`le simple pour repre´senter l’asyme´trie.
Nous ne pouvons, cependant, pas exclure la pre´sence de plusieurs taches ou meˆme d’une
asyme´trie ayant une structure diffe´rente. En ce qui concerne les donne´es de mai, par
exemple, nous avons pu ajuster les cloˆtures de phase par deux taches, de manie`re a`
obtenir un χ2 re´duit de 0,9. Cependant, le nombre e´leve´ de parame`tres fait alors qu’ils
deviennent difficiles a` contraindre.
Les cartes d’asyme´trie
Les cloˆtures de phase ne fournissent pas un crite`re d’ajustement convexe (Meimon
2005). C’est pourquoi il est ne´cessaire d’e´tablir des cartes de χ2 pour trouver l’em-
placement de l’asyme´trie ve´rifiant le maximum de vraisemblance. Pour chaque e´toile,
l’e´tude de l’asyme´trie commence par ce premier travail. A titre d’exemple, nous avons
reproduit figure 3.3 les χ2 re´duits obtenus par ajustement des donne´es acquises en mai
2005 sur χ Cyg. Pour obtenir la carte de gauche, nous avons ajuste´ l’asyme´trie uni-
quement. La carte de droite a e´te´ obtenue par ajustement du mode`le complet de´fini
section 3.1.2. La position sur la carte indique l’emplacement de la tache. Nous avons
ici la confirmation qu’un simple algorithme de minimisation du χ2 ne fournit pas ne´-
cessairement la bonne solution. Avant tout ajustement, il est donc ne´cessaire de bien
initialiser la position de la tache.
En second lieu, il est inte´ressant de noter la syme´trie observe´e dans la carte du
χ2 obtenue par l’ajustement des cloˆtures de phase uniquement. L’explication est que
les cloˆtures de phase ne sont sensibles qu’aux disyme´tries. Elles ne permettent pas de
diffe´rencier entre un flux positif d’un cote´ de l’e´toile, ou un flux ne´gatif (tache sombre)
de l’autre coˆte´ de l’e´toile. Ce phe´nome`ne se retrouve dans l’image du bas a` droite ou`
l’on peut voir que la carte syme´trique du χ2 devient antisyme´trique pour l’amplitude
de la tache. Il est inte´ressant de constater que cette ambigu¨ıte´ disparaˆıt lorsque l’on




3.2 E´tude par imagerie parame´trique d’Arcturus
3.2.1 Une re´fe´rence pour tester la qualite´ du processus d’imagerie






























































Fig. 3.4 – Comparaison entre reconstruction d’image en aveugle et reconstruction
parame´trique de l’e´toile Arcturus. Les parame`tres de l’image de droite sont α = 0,314
± 0,003 et θ? = 20,91 ± 0,01.
L’imagerie par reconstruction en aveugle pre´sente de multiples avantages. Le prin-
cipal est qu’il ne contraint pas l’objet a` un mode`le ge´ome´trique pre´e´tabli. Ne´anmoins,
ce proce´de´ ne fournit pas de taux de confiance sur l’image obtenue. Il est ne´cessaire de
ve´rifier que le logiciel de reconstruction d’image, et, notamment, la fonction de re´gu-
larisation (e´quation (2.23)), sont adapte´e a` nos objets. Pour ope´rer cette ve´rification,
nous avons utilise´ la ge´ante rouge Arcturus. L’inte´reˆt de cette e´toile est sa simplicite´
ge´ome´trique. En effet, les visibilite´s et les cloˆtures de phase sont parfaitement bien
mode´lise´es par un simple disque assombri. Nous avons utilise´ une version simplifie´e du







ou` θ? est le diame`tre de l’e´toile, et α le parame`tre d’assombrissement (Hestroffer 1997).
L’ajustement de ces deux parame`tres nous a permis d’aboutir aux valeurs α = 0,314 ±
0,003 et θ? = 20,91 ± 0,01, pour un χ2 re´duit de 3,2. Il est remarquable qu’un mode`le
aussi simple permette un si bon ajustement de l’ensemble des donne´es, et cela malgre´
l’hypothe`se d’achromaticite´ de l’assombrissement (voir les re´sidus du mode`le pre´sente´s
figure 3.5). A` partir des parame`tres α et θ?, nous avons obtenu une image de l’objet.
Il est inte´ressant de comparer cette image avec celle obtenue en utilisant le logiciel
de reconstruction en aveugle. De cette comparaison (figure 3.4), nous avons tire´ les
conclusions suivantes :
– Dans la direction de re´solution maximale (Nord-est), les deux images sont simi-
laires, avec un assombrissement a` peu pre`s identique.
– Dans l’axe a` faible re´solution, les deux images diffe`rent largement. Ceci est la
conse´quence de l’influence du terme de re´gularisation qui domine dans l’axe ou`
la re´solution n’est pas suffisante.
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Cependant, la structure ge´ne´rale des images reconstruites est similaire. Ceci renforce
la cre´dibilite´ des asyme´tries observe´es sur les images obtenues a` partir des autres don-
ne´es. Pourtant, nous ne pouvons de´terminer avec pre´cision assombrissement ou taille
angulaire a` partir des images reconstruites pre´ce´demment. Pour ce faire, il est plus
pertinent d’ajuster un mode`le aux donne´es.






































































Fig. 3.5 – Visibilite´s et Cloˆtures de phase d’Arcturus observe´es en mai 2006. Le mode`le
ajuste´ est un simple disque assombri par une loi en puissance (e´quation (3.9)). Le dia-
me`tre de la photosphe`re est suppose´ achromatique, contrairement a` l’assombrissement
centre bord. Les valeurs utilise´es sont reproduites tableau 3.1.
L’analyse parame´trique des donne´es ne sert pas qu’a` confirmer la validite´ des re-
constructions par de´convolution en aveugle. Si l’objet est suffisamment connu, l’ide´al
est d’ajuster un ou plusieurs mode`les d’atmosphe`res stellaire pour pouvoir mesurer les
parame`tres physiques de l’e´toile, comme la tempe´rature effective ou encore l’acce´le´ra-
tion gravitationnelle a` la surface. Ce travail a e´te´ effectue´, sur Arcturus notamment,
par Verhoelst (2005) au cours de sa the`se. Bien que ce travail de mode´lisation n’ait
pas e´te´ produit pendant ma the`se, nous avons pu utiliser le mode`le pour estimer la
de´pendance du facteur d’assombrissement α en fonction de la longueur d’onde. L’ajus-
tement et les re´sidus obtenus sont pre´sente´s figure 3.5. Le tableau 3.1 reprend ces
re´sultats. Nous constatons des variations significatives de l’assombrissement. L’inter-
pre´tation astrophysique est cependant difficile. Une voie a` explorer serait de comparer
ces valeurs avec les mode`les d’atmosphe`res pre´sente´s par Claret (2000). Cependant, le
mode`le d’atmosphe`re e´tant diffe´rent, cela ne´cessiterait certainement de re-effectuer un
ajustement a` partir du mode`le de Claret (2000). Nous estimons que la voie a` privile´gier
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Tab. 3.1 – Re´sultat de l’ajustement du mode`le sur les donne´es d’Arcturus
λ ACB [α] θ?
1,53 µm 0,333 ± 0,004 20,92 ± 0,01 mas
1,57 µm 0,327 ± 0,004 ”
1,61 µm 0,335 ± 0,005 ”
1,65 µm 0,341 ± 0,005 ”
1,69 µm 0,321 ± 0,004 ”
1,74 µm 0,301 ± 0,004 ”
1,79 µm 0,246 ± 0,005 ”
χ2 3150
Degre´s de liberte´ 1207
χ2 Re´duit 2,6
serait l’ajustement d’un mode`le complet et spe´cifique, comme a pu le faire Verhoelst
(2005). Ceci serait d’autant plus inte´ressant que nous pourions le contraindre a` partir
de l’information spectrale. Gageons que dans un avenir proche, nous puissions nous
engager dans cette voie.
3.2.3 La pre´sence d’un compagnon
Comme nous avons de´ja` pu le mentionner section 2.4.1, Arcturus est souvent consi-
de´re´e comme une e´toile utile pour la calibration spectrale (ISO ; Decin et al. 2003) et
spatiale (masquage de pupille ; Tuthill et al. 2000). Il est donc important d’e´tablir ou
d’exclure la possibilite´ d’un syste`me binaire.
Pour cela, nous avons utilise´ l’approche pre´sente´e section 3.1.3, de manie`re a` n’ajus-
ter que l’e´ventuelle composante asyme´trique. Ce choix a e´te´ dicte´ par plusieurs raisons :
1. Ce sont les cloˆtures de phase qui vont majoritairement contraindre l’asyme´trie,
et donc le compagnon.
2. Les cloˆtures de phase ne sont que peu affecte´es par d’e´ventuels proble`mes de
calibration, et fournissent des valeurs suˆres et pre´cises.
3. Cette technique nous permet d’e´viter le risque de biais introduit par un choix de
mode`le d’atmosphe`re stellaire qui n’est pas force´ment exactement e´quivalent a` la
re´alite´.
Les re´sultats sont pre´sente´s figure 3.6. En haut a` gauche est pre´sente´ le χ2 re´duit
obtenu par ajustement de la brillance d’un compagnon positionne´ aux coordonne´es
de´finies par la figure. Le maximum du χ2 re´duit pre´sent sur l’image est de 1,74, et est
obtenu pour un compagnon inexistant (brillance nulle). Les variations de χ2 sont faibles,
avec une valeur minimum de 1,52. La figure de droite repre´sente la brillance du compa-
gnon correspondant au maximum de vraisemblance F MVcomp(α, β) (dans l’hypothe`se d’un
bruit a` statistique Gaussienne). Ce flux, relatif a` la brillance totale de l’e´toile, reste
toujours faible avec des valeurs maximum autour de 0,1% pour des positions proches
de la photosphe`re (repre´sente´ par le cercle rouge).
Pour pouvoir e´carter de´finitivement la pre´sence d’un compagnon a` l’e´toile, il a fallu
de´cider d’un seuil de confiance. Nous avons choisi d’e´tablir la limite supe´rieure a` 3σ,
ce qui correspond a` une probabilite´ d’erreur de moins de 1%. La limite supe´rieure de
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Flux du compagnon [%] (maximum de vraissemblance)

















Flux du compagnon [%] (limite supérieure à 3σ)
Fig. 3.6 – En haut a` gauche est pre´sente´ le χ2 re´duit, obtenu par ajustement de la
brillance d’un compagnon positionne´ aux coordonne´es de´finies par la figure. Le χ2
re´duit maximum pre´sent sur l’image est de 1,74, et est obtenu pour un compagnon
inexistant (brillance nulle). La figure de droite repre´sente la brillance du compagnon
correspondant au maximum de vraisemblance. Ce flux, relatif a` la brillance totale de
l’e´toile, reste faible, avec des valeurs maximum autour de 0,1% pour des positions
proches de la photosphe`re (repre´sente´e par le cercle rouge). La figure du bas repre´sente
la limite supe´rieure a` 3σ du flux de l’hypothe´tique compagnon.
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la brillance du compagnon est donne´e par la relation suivante :
F 3σcomp(α, β) = F
MV
comp(α, β) + σ
(
FMVcomp(α, β)





est la de´viation standard constate´e sur le flux a` la position (α, β). La
valeur utilise´e pour χ2† est le χ2 normalise´. La normalisation est ici un peu particulie`re,
parce qu’elle est effectue´e de fac¸on a` ce que le maximum du χ2† soit e´gale au nombre de
degre´s de liberte´. Il s’agit d’une mesure conservatrice qui e´quivaut, pour ces donne´es,
a` multiplier les barres d’erreurs des cloˆtures de phase par le facteur
√
1, 42.
Les valeurs de F 3σcomp(α, β) sont pre´sente´es dans l’image du bas de la figure 3.6.
Nous avons ainsi contraint la brillance de l’hypothe´tique compagnon par deux limites
supe´rieures :
– Fcomp ≤ 0,18 % pour un compagnon pre´sent a` une distance comprise entre 10,5
et 100 mas du centre de l’e´toile principale.
– Fcomp ≤ 0,09 % pour un compagnon pre´sent a` une distance supe´rieure a` 100 mas
du centre de l’e´toile principale.
A moins d’une variation spectrale tre`s forte, la possibilite´ d’un compagnon tel que
propose´ par Verhoelst et al. (2005) (rapport de flux de 2% en bande K et se´paration
d’environ 200 mas) est donc clairement re´fute´e par nos donne´es.
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3.3 E´tude par imagerie parame´trique de χ Cyg
3.3.1 E´tude temporelle de χ Cyg
Tab. 3.2 – Valeurs des diffe´rents parame`tres obtenues par ajustement du mode`le sur
les donne´es
Mai 2005 Octobre 2005 Mars-Avril 2006 Mai 2006
(φ = 0.91) (φ = 0.24) (φ = 0.67) (φ = 0.76)
θ? [mas] 19.45± 0.09 26.25± 0.08 23.97± 0.80 21.27± 0.11
ACB [α] 1.55± 0.05 1.08± 0.03 2.540± 0.396 2.343± 0.051
θcouche [mas] 32.22± 0.15 40.75± 0.37 35.48± 0.40 27.13± 0.13
Fcouche/Ftotal [%] 6.5± 0.2 4.7± 0.2 8.77± 0.23 8.27± 0.11
Xtache [mas] −5.22± 0.05 8.92± 0.39 −2.22± 0.42 −3.49± 0.20
Ytache [mas] 3.05± 0.05 2.96± 0.10 −4.24± 0.34 −6.70± 0.09
Ftache/Ftotal [%] 5.9± 0.1 1.7± 0.1 3.72± 0.26 1.71± 0.04
χ2 Re´duit 6 10 2 27





























































Fig. 3.7 – Donne´es de mai 2005. A gauche, mesure des visibilite´s et ajustement cor-
respondant. A droite, cloˆtures de phase. On peut voir le mode`le s’ajuster aux cloˆtures
de phase, avec des re´sidus d’environ quelques degre´s. Les deux courbes en pointille´s
repre´sentent le profil radial des visibilite´s en direction de la tache, et a` 90 degre´s. La
courbe centrale correspond aux visibilite´s selon la direction de la base maximale.
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Fig. 3.8 – Idem figure 3.7, mais concernant les donne´es de χ Cyg obtenues en octobre
2005. On peut noter que l’ajustement des cloˆtures de phase correspondant aux obser-
vations de nume´ros 60 a` 90 est nettement moins bon que ce qui a e´te´ obtenu figure 3.2.
Ceci est duˆ a` la contrainte des V 2, qui s’est traduite par le de´placement de la position
de la tache de quelque milli-secondes d’angle.
Nous avons effectue´ un travail d’ajustement sur les donne´es de χ Cyg obtenues
aux mois de mai et octobre 2005, et de mars et mai 2006. Les figures 3.7, 3.8, 3.9
et 3.10, montrent les ajustements obtenus. Les valeurs optimales et les erreurs (1σ)
des diffe´rents parame`tres sont reporte´es dans la table 3.2. Les χ2 re´duits obtenus sont
diffe´rents de 1, ce qui signifie que les erreurs ont e´te´ sous-estime´es ou bien que le mode`le
n’est pas exactement fide`le a` la re´alite´. Pour prendre cela en compte, les barres d’erreurs
des diffe´rents parame`tres ont e´te´ calcule´es a` partir des χ2 normalise´s. Cela revient a`
multiplier les erreurs (des V 2 et des CP) par un facteur de proportionalite´ e´gal a` la
racine du minimum du χ2 re´duit. Il faut noter, cependant, qu’obtenir un χ2 re´duit aux
alentours de 5 est la preuve d’un ajustement acceptable, si l’on conside`re que celui-ci a
e´te´ effectue´ sur plusieurs centaines de points de mesure. Le χ2 re´duit de 27 obtenu sur
les donne´es de mai 2006 est, ne´anmoins, troublant. Nous verrons section 3.3.3 qu’il est
possible d’obtenir une valeur bien plus faible au prix d’une complexification du mode`le.
A` partir de ces valeurs, nous pouvons reconstruire une image dite “parame´trique”
de l’e´toile, et ainsi observer son changement de morphologie au cours du temps (fi-
gure 3.11). Parce que le mode`le utilise´ est le meˆme quelle que soit la pe´riode d’obser-
vation, on peut aise´ment comparer les morphologies aux diffe´rentes e´poques :
– Le diame`tre de la photosphe`re varie. Ce n’est pas un effet de variation d’opacite´
d’une quelconque couche mole´culaire, mais bien celui d’un de´placement de la
limite de la photosphe`re. Cependant, rien ne permet de de´duire qu’il s’agit bien
d’un de´placement de matie`re et non pas d’une variation des proprie´te´s du milieu.
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Fig. 3.10 – Idem figure 3.7, mais concernant les donne´es de χ Cyg obtenues en mai 2006.
















































































































































Fig. 3.11 – Reconstructions d’image obtenue a` partir des parame`tres reporte´s dans le
tableau 3.2. En haut a` gauche, χ Cyg en mai 2005, en haut a` droite, en octobre 2005,
en bas a` gauche en mars 2006, et enfin en bas a` droite en mai 2006.
– La source d’asyme´trie - la tache - se de´place sur la surface stellaire bien plus vite
que la simple rotation de la photosphe`re ne le permettrait.
– La position, ainsi que la brillance de la couche mole´culaire, varient au cours du
temps.
3.3.2 La photosphe`re
Le diame`tre de Rosseland
Les parame`tres fondamentaux des e´toiles variables sont la masse, la tempe´rature et
le diame`tre, les deux derniers termes e´tant variables (la variation de la masse peut eˆtre
ne´glige´e a` des e´chelles de temps sub-mille´naires). Dans le cas d’une Mira, l’atmosphe`re
est tre`s e´tendue, et il est donc ne´cessaire de s’accorder sur une de´finition du diame`tre.
Le diame`tre de Rosseland est celui ge´ne´ralement utilise´ pour simuler l’e´volution de ces
e´toiles. Cette valeur, the´orique, est fixe´e dans les mode`les, par la couche pour laquelle
l’opacite´, inte´gre´e sur λ, atteint 1. Pratiquement, une telle mesure est impossible. Ce-
pendant, les mode`les d’atmosphe`re montrent que, pour une observation dans une bande
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Fig. 3.12 – Profils d’assombrissement de χ Cyg aux diffe´rentes phases stellaires (I(r) =
(1 − (2r/θ?)2)α2 ). En pointille´es les valeurs du diame`tre de Rosseland. En tirets, les
valeurs de θ?/2.
proche du continu (c’est presque le cas en bande H), une bonne approximation du dia-
me`tre de Rosseland peut eˆtre obtenue par la mesure du point d’inflexion de l’assombris-
sement centre-bord. Ceci est un argument supple´mentaire justifiant l’utilisation d’un
mode`le ou` l’assombrissement est pris en compte. Dans le cas d’un assombrissement en
loi de puissance I(r) = (1− (2r/θ?)2)α/2, le calcul de la de´rive´e nous permet d’obtenir :
θRoss = θ? si α ≤ 2
= θ?/
√
α− 1 si α > 2 . (3.11)
La photosphe`re et l’assombrissement centre bord
Dans le cadre de nos se´ries d’observations de χ Cyg, nous pouvons en de´duire
la variation du diame`tre de la photosphe`re en fonction du temps. Nous avons utilise´
les diame`tres de Rosseland, corrige´s de l’assombrissement par les relations (3.11). La
figure 3.13 repre´sente la variation de la taille angulaire de χ Cygni en fonction de la
phase. Sur nos donne´es nous avons pu ajuster une sinuso¨ıde d’amplitude 8 mas, et de
moyenne 22,4 mas. D’apre`s la parallaxe obtenue par Hypparcos (ESA, 1997) de 9,43 ±
1,36 mas, ces variations e´quivalent a` un rayon de l’e´toile variant de 1 au a` 1,5 au. De
tels rayons stellaires sont comparables aux distances Terre-Soleil et Mars-Soleil.
L’assombrissement centre-bord varie, lui aussi, fortement en fonction de la phase,
avec des valeurs comprises entre α = 1 et 2,5. On constate que l’assombrissement est
plus marque´ lors de la contraction de l’e´toile que lors de son expansion. Ceci est en
accord avec les pre´dictions de Scholz et Takeda (1987), ainsi qu’avec les simulations
d’assombrissement plus re´centes (Jacob et Scholz 2002). Il n’est d’ailleurs pas surpre-
nant de constater que ces valeurs sont nettement supe´rieures aux mesures d’assombris-
sement pre´sentes dans la litte´rature pour d’autres types d’e´toiles. A` titre d’exemple,
Me´rand et al. (2006b) ont mesure´ α = 0,16 sur Polaris, et nous meˆme n’avons obtenu
que 0,30 sur Arcturus.
A la lumie`re du fort assombrissement obtenu, il est normal de mesurer des tailles
angulaires supe´rieures a` ce qui a de´ja` e´te´ mesure´. De manie`re ge´ne´rale, la mesure de
la taille angulaire de l’objet de´pend fortement du mode`le de photosphe`re utilise´. Par
exemple, Young et al. (2000b) ont ajuste´ une Gaussienne a` leurs mesures interfe´rome´-
triques (COAST) de χ Cyg et ont obtenu une largeur a` mi-hauteur de 13, 9± 0, 8 mas
a` la phase 0,83. Un tel diame`tre est 44% infe´rieur a` notre mesure, ce qui s’explique
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clairement par le choix d’un mode`le gaussien (Hofmann et al. 1998). Plus re´cemment,
Perrin et al. (2004b) ont obtenu 21, 10 ± 0, 02 mas a` φ = 0, 24 et 16, 12 ± 0, 12 a`
φ = 0, 76. Ces mesures sont environ 25% infe´rieures aux noˆtres, mais cette diffe´rence
s’explique e´galement par le choix du mode`le de la photosphe`re qui, dans leur cas,
e´tait un disque uniforme, assombri par l’opacite´ de la couche mole´culaire. Pour ve´rifier
cette explication, nous avons a` nouveau fait des ajustements a` α = 0. Les valeurs que
nous avons obtenues sont alors proches de celles de Perrin et al. (2004b) et de Young
et al. (2000a). Concre`tement, cela signifie qu’un mode`le de photosphe`re assombri par
le seul effet d’une couche mole´culaire risque de sous-estimer l’assombrissement, et en
conse´quence de sous-estimer le diame`tre angulaire de la photosphe`re.
La tempe´rature effective
Tab. 3.3 – Estimations de Flux bolome´trique (Whitelock et al. 2000)
φ 0,91 0,24 0,67 0,76
JD 2453518 2453653 2453826 2453867
J (mag) 0, 00± 0, 15 −0.46± 0, 15 0, 15± 0, 15 0, 07± 0, 15
H (mag) −1, 00± 0, 15 −1.65± 0, 15 −1, 05± 0, 15 −1, 01± 0, 15
K (mag) −1, 65± 0, 15 −2.24± 0, 15 −1, 73± 0, 15 −1, 65± 0, 15
L (mag) −2, 50± 0, 15 −2.84± 0, 15 −2, 51± 0, 15 −2, 48± 0, 15
FBol (10
−13Wcm−2) 6, 83± 0, 38 10, 15± 0, 57 6, 80± 0, 35 6, 74± 0, 36
Tab. 3.4 – Parame`tres Physiques de χ Cyg
φ 0,91 0,24 0,67 0,76
θ? mas 19.45± 0.09 26.25± 0.08 23.97± 0.80 21.27± 0.11
Rb? 222± 31R  299± 42R  273± 39 R 243± 34 R
T? 2717± 44 K 2578± 40 K 2441± 72 K 2585± 41 K
Rcouche/R? 1.66± 0.02 1.55± 0.02 1.84± 0.21 1.48± 0.03
T excouche
c 2400± 200 K 3200± 200 K 2650± 200 K 2550± 200 K
T effcouche
d
1824± 29 K 1795± 28 K 1723± 110 K 1994± 41 K
τcouche
e 0.043± 0.002 0.032± 0.002 0.050± 0.012 0.061± 0.003
a Correction de l’assombrissement effectue´ par le biais de l’e´quation (3.11).
b En utilisant Hipparcos distance de 106± 15 pc.
c Tempe´rature d’excitation obtenue a` partir du graphique figure 3.15.
d Tempe´rature effective d’apre`s l’e´quation (3.17) (atmosphe`re grise).
e A partir de l’e´quation (3.19).
Cette diffe´rence, conside´rable, sur le diame`tre de l’e´toile, a e´galement des conse´-
quences sur la mesure de la tempe´rature de la photosphe`re. Celle-ci s’obtient via le flux
bolome´trique par la relation :
σ . T 4? =
4
θ2?
. FBol , (3.12)
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Fig. 3.13 – Evolution temporelle des parame`tres physiques de χ Cyg. Pour permettre
une meilleure vision de la pe´riodicite´, nous avons reproduit ici les mesures sur deux
cycles. En haut est repre´sente´ la variation du diame`tre de la photosphe`re, et en bas
la tempe´rature effective. Note : Les diame`tres angulaires utilise´s sont les valeurs θ?
repre´sente´s figure 3.12. Note2 : Pour comparaison, nous avons ici scanne´ un graphique
de la the`se de Strecker (1973). Les tempe´ratures obtenues ont e´te´ de´rive´es de releve´s
photome´triques a` 3,5 microns.
67
68 E´tudes parame´triques
avec σ la constante de Stefan-Boltzmann. Cette relation s’e´crit aussi, par l’utilisation













Le flux bolome´trique de´pend de la phase stellaire et ne´cessite une mesure de flux
dans l’ensemble des diffe´rentes bandes spectrales. La phase a e´te´ obtenue en utilisant le
catalogue de mesures photome´triques de l’AAVSO. De plus, nous avons utilise´ l’article
de Whitelock et al. (2000) qui re´fe´rence, pour un grand nombre d’e´toiles Mira, la
magnitude dans la bande J, H, K, et L au cours du temps. Nous avons ensuite ajuste´
un corps noir sur ces donne´es, et calcule´ le flux bolome´trique par inte´gration de celui-ci.
La figure 3.13 repre´sente la variation de taille angulaire de χ Cygni en fonction
du temps. Les tempe´ratures, elles aussi, suivent une courbe sinuso¨ıdale, avec une tem-
pe´rature maximale au diame`tre minimum. Le maximum de tempe´rature est de´phase´
d’environ 0,5 par rapport au maximum du flux bolome´trique. Cela signifie que, meˆme
si les variations de tempe´rature et les variations du diame`tre contribuent toutes deux
aux variations du flux bolome´trique, celles-ci sont cependant domine´es par la variation
du diame`tre de la photosphe´re.
3.3.3 La couche mole´culaire
Observations de´ja` existantes
Fig. 3.14 – Observations spectroscopiques de la ge´ante M5 BS4267 et de la Mira SCar
par Lanc¸on et Wood (2000). En bande H, on peut constater l’importante absorption
de l’eau (1,5 et 1,8 µm) et, dans une moindre mesure, du monoxyde de carbone (1,6
µm). Les bandes grise´es marquent les zones d’absorption tellurique.
χ Cygni est connue pour son importante e´mission en Hα que l’on pre´sente commu-
ne´ment comme la conse´quence du passage re´current d’une onde de choc supersonique
dans la haute atmosphe`re. L’absorption de mole´cules comme H2O et CO peut aussi eˆtre
mise en e´vidence (voir la Mira SCar figure 3.14). La majorite´ de ces mole´cules se situe
dans l’atmosphe`re froide circumstellaire. Cependant, comme on peut le voir sur nos
donne´es, une partie de ces mole´cules est pre´sente sous une forme chaude, tre`s proche
de l’e´toile. Ce re´sultat, confirme´ par spectro interfe´rome´trie, est cependant troublant.
Comment une telle couche peut exister alors que le champ gravitationnel est relative-
ment intense, et alors meˆme que la tempe´rature empeˆche la formation de poussie`res et
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Fig. 3.15 – A gauche, tempe´rature d’excitation de la couche mole´culaire. A droite,
ve´locite´ radiale des raies d’absorptions. Ces donne´es ont e´te´ obtenues par Hinkle et al.
(1982) a` partir des raies en absorption du CO (∆v = 3) que nous conside´rerons comme
trac¸ant le de´placement du gaz mole´culaire chaud dans l’atmosphe`re de la Mira χ Cyg.
donc d’une pousse´e radiative ? La re´ponse se trouve certainement dans une conjonc-
tion de facteurs. Le premier serait l’influence d’un “effet re´frige´rateur” pre´sent dans
l’atmosphe`re des Miras (Willson 2000). Cet effet apparaˆıt dans les zones ou` la pression
diminuerait brutalement, conse´quence de la divergence entre la trajectoire du choc et
celle de la matie`re retombant sous l’effet de l’acce´le´ration gravitationnelle de l’e´toile. A
cette endroit, la tempe´rature pourrait descendre sous les 1700 K, tempe´rature a` partir
de laquelle pourrait se former certaines espe`ces de poussie`res a` base d’alumine (Al2O3).
Dernie`rement, Perrin et al. (2007) ont d’ailleurs confirme´ la pre´sence d’alumine dans
l’atmosphe`re de Be´telgeuse, apportant la preuve de sa formation a` une distance proche
de la photosphe`re (≈ 1,35 R?).
Dans le cas de l’atmosphe`re pulsante des e´toiles Mira, la caracte´risation de l’in-
fluence de l’onde de choc sur la couche mole´culaire reste, cependant, de la spe´culation.
Une partie de l’information peut eˆtre trouve´e graˆce aux donne´es spectroscopiques. Afin
d’observer le de´placement de la photosphe`re de χ Cyg, Hinkle et al. (1982) ont mesure´
la vitesse radiale du monoxyde de carbone fortement ionise´ (∆v = 3). Ils n’ont pas
trouve´ la photosphe`re, mais ont mesure´ un gaz chaud se formant pe´riodiquement a` la
phase de pulsation nulle, en chute libre jusqu’a` la phase stellaire 0,8, et se dissociant
ensuite pour re´apparaˆıtre au cycle suivant. A partir des diffe´rents niveaux d’excitation
rotationels, ils ont aussi pu en de´duire la tempe´rature d’excitation de ce gaz. Ils ont
alors mesure´ une tre`s haute tempe´rature (≈ 3500 K) a` la phase nulle, correspondant
a` la cre´ation de la couche. La tempe´rature de´croˆıt ensuite de manie`re exponentielle,
pour converger vers une tempe´rature proche de 2000 K. Nous avons reproduit ces re´-
sultats figure 3.15. Ceci concorde avec un sce´nario ou` la couche mole´culaire se forme
dans la zone de post-choc, et retombe selon une trajectoire balistique sur la surface




La trajectoire de la couche mole´culaire
La premie`re e´tape consiste a` transposer les vitesses radiales mesure´es par Hinkle
et al. (1982) dans le re´fe´rentiel de l’e´toile. Dans leur article, ils estiment la vitesse de
l’e´toile dans le re´fe´rentiel he´liocentrique a` 7,5 km.s−1. Nous avons cependant utilise´
une valeur plus re´cente de 9,6 km.s−1 obtenue par Wannier et al. (1990). Nous avons
ensuite reproduit les vitesses de la couche mole´culaire, comprises entre les phases 0 et
0,8, dans la figure 3.16. Paralle`lement, nous avons reporte´ la position de la couche a`
partir des donne´es acquises aux phases 0,24, 0,67 et 0,76 (tableau 3.2), converties en
me`tres par le biais de la parallaxe de l’e´toile (9,43 mas). Nous avons enfin ajuste´ une
trajectoire balistique a` l’ensemble des donne´es, c’est a` dire ajuste´ a` la fois aux vitesses
et aux positions.
Parce que la hauteur de la couche varie conside´rablement, l’acce´le´ration gravitation-
nelle varie elle aussi au cours de la trajectoire. Pour en tenir compte, il a e´te´ ne´cessaire
d’inverser le proble`me. Au lieu d’ajuster les positions et vitesses, nous avons ajuste´ les
phases. La relation donnant le temps en fonction de la position (h) est la suivante :
















ou` t0 le temps et h0 la hauteur a` la position maximale de la trajectoire, G la constante
de gravitation universelle, et M? la masse de l’e´toile. De meˆme, le temps peut eˆtre
obtenu en fonction de la vitesse en remplac¸ant dans l’e´quation (3.14) la position h par





Le re´sultat de cet ajustement est trace´ figure 3.16. On peut noter une ade´quation
entre les mesures de vitesse radiale effectue´es par Hinkle et al. (1982) et nos mesures
de position par interfe´rome´trie. La hauteur maximale est de 334 ± 3 Gm (θcouche ≈ 42
mas) a` une phase φ = 0,376± 0,006. La masse de l’e´toile ainsi obtenue est de 0,88±0,04
M.
Cette masse peut alors servir a` confirmer le mode de pulsation de l’e´toile. Le mode
(fondamental ou premier partiel), a longtemps e´te´ un sujet de pole´mique entre the´ori-
ciens et observateurs (Barthes 1998, Ya’Ari et Tuchman 1999). Il s’ave`re de´sormais que
les mesures de diame`tres faites, notamment, par van Belle et al. (1996) ont e´te´ biaise´es
par l’existence de la couche mole´culaire, ce qui conduisait a` surestimer les diame`tres
mesure´s (Perrin et al. 2004b). Il est de´sormais admis que ces e´toiles pulsent selon leur
mode fondamental. Parce que nous avons pour χ Cyg, les trois parame`tres fondamen-
taux : Masse, Rayon et Pe´riode de pulsation (en jours), nous pouvons comparer nos
re´sultats avec la relation e´tablie par Wood (1989) :











Celle-ci est obtenue a` partir d’une mode´lisation de la structure des Mira en pre´sence
de pulsation non-adiabatiques. Wood (1989) estime cette relation valable pour 0,6 /
M?/M / 1,5, et faiblement de´pendante a` la me´tallicite´. Nous avons de cette manie`re
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Fig. 3.16 – Mode`le dynamique de l’atmosphe`re de χ Cyg. En traits continus sont re-
pre´sente´s les trajectoires balistiques des deux couches mole´culaires. En pointille´s noir
est repre´sente´ la vitesse de la premie`re couche mole´culaire. Les donne´es repre´sente´es
sont les vitesses (issues de Hinkle et al. 1982, les carre´s noir), et les mesures de posi-
tions de la couche mole´culaire (cercles). Le carre´ correspond a` la mesure de mai 2005,
de´cale´ d’une phase. Les erreurs sur la position des couches sont repre´sente´es par le trait
vertical a` l’inte´rieur des marqueurs. La zone hachure´e en bas de la figure repre´sente la
photosphe`re.
estime´ le rayon d’une e´toile de masse 0,88±0,04 M pulsant sur son mode fondamental
avec une pe´riode de 408 jours. Le diame`tre de la photosphe`re alors obtenu est de
243±12R, en ne´gligeant l’erreur sur la parallaxe (9,43 mas). Ce re´sultat est clairement
en accord avec nos mesures de la photosphe`re, ce qui valide a` la fois notre calcul de la
masse de l’e´toile et l’hypothe`se de pulsation selon le mode fondamental.
L’existence d’une deuxie`me couche mole´culaire
La trajectoire de la couche mole´culaire pre´sente´e figure 3.16 est incompatible avec
la mesure de sa position a` partir des donne´es de mai 2005 (φ = 0,91). Ceci n’est pas
si surprenant sachant qu’a` une telle phase, les mesures de CO indiquent une couche
soit de´truite, soit au stade de formation. Ce qui est finalement le plus surprenant,
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Fig. 3.17 – Re´sidus d’ajustements des donne´es de χ Cyg acquisent en mai 2006. En
haut, re´sidus pour un ajustement du mode`le simple : photosphe`re, couche mole´culaire,
et tache. En bas, re´sidus pour l’ajustement d’un mode`le contenant une couche mole´-
culaire supple´mentaire. On peut remarquer que les re´sidus ne sont gue`re modifie´ aux
basses fre´quences. On noter, cependant, une claire ame´lioration de l’ajustement des
basses fre´quences. Le χ2 re´duit passe ainsi de 17 a` 13.
c’est que cette couche existe. Une fac¸on d’expliquer cette mesure est d’introduire la
pre´sence d’une seconde couche, plus froide, et donc moins de´tectable a` partir des raies
d’absorption ∆v = 3. La pre´sence de multiples couches mole´culaires n’est d’ailleurs pas
nouvelle car de´ja` observe´e, notamment, a` partir du te´lescope ISO (Yamamura et al.
1999).
Pour conforter cette ide´e, nous avons e´tudie´ a` nouveau les donne´es acquises en mai
2006 (φ = 0,76 ; voir figure 3.10). Sur celles-ci, il s’ave`re que l’on de´note un mau-
vais ajustement des basses fre´quences, en partie responsable du mauvais χ2 re´duit
obtenu (χ2 = 17). Nous avons donc repris ces donne´es et ajoute´ a` notre mode`le une
deuxie`me couche, situe´e a` une distance supe´rieure de la premie`re. Les re´sidus sont
affiche´s figure 3.17. L’ajustement est ainsi nettement meilleur aux basses fre´quences,
avec un χ2 re´duit de 13. La position de cette couche a servi a` ajuster une trajectoire
balistique contrainte par la masse de l’e´toile et la position observe´e a` φ = 0,91. (re-
porte´e figure 3.16). Il est a` noter que cette position a e´te´ obtenue un an avant celle
a` φ = 0,76, ce qui suppose une parfaite reproduction du phe´nome`ne entre une phase
et une autre. Cette reproductibilite´ est ve´rifie´e par les donne´es spectroscopiques de
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Hinkle et al. (1982) sur la premie`re couche, mais il se peut que ce ne soit pas le cas
pour la deuxie`me. La trajectoire repre´sente´e par la courbe rouge figure 3.16 n’est donc
qu’une hypothe`se. Elle a, cependant, le me´rite de bien mettre en e´vidence la pre´sence
de plusieures couches chutant simultane´ment sur la surface stellaire.
Tempe´rature et opacite´ optique
La cohe´rence des observations issues de diffe´rents instruments conforte l’hypothe`se
selon laquelle la couche mole´culaire observe´e est bien celle de´tecte´e par Hinkle et al.
(1982). Selon ce sce´nario, la pulsation de l’e´toile produit des ondes de chocs se re´per-
cutant dans la partie supe´rieure de l’atmosphe`re. Au contact du gaz retombant sur
l’e´toile, une zone de choc se forme et l’hydroge`ne s’ionise. Dans la zone de post-choc,
les conditions de pression seraient alors propices a` la formation de mole´cules qui retom-
beraient sous la forme de couche sur l’e´toile (Cherchneff 2006). Si tel est bien le cas,
l’opacite´ de cette couche devrait augmenter au fur et a` mesure que celle-ci se contracte.
Cependant, pour obtenir l’opacite´ a` partir de nos donne´es, il est ne´cessaire de connaˆıtre
la tempe´rature de la couche. Une premie`re valeur peut eˆtre obtenue directement a` par-
tir des mesures de la tempe´rature d’excitation de la couche (figure 3.15). Ne´anmoins,
celle-ci peut eˆtre diffe´rente de la tempe´rature effective qui nous inte´resse. Ceci d’autant
plus que, si c’est bien dans la zone de post-choc que celle-ci se forme, il y a peu de
chance qu’il y ait e´quilibre thermodynamique. Enfin, un dernier argument permettant
d’exclure cette tempe´rature est le fait que cette couche mole´culaire est de´tecte´e en ab-
sorption. Cela suppose une tempe´rature effective infe´rieure a` celle de la photosphe`re, ce
qui n’est clairement pas le cas aux phases infe´rieures a` 0,5. Nous avons ne´anmoins, pour
information, reporte´ ces valeurs dans le tableau 3.4. C’est pourquoi nous avons estime´
qu’il e´tait pre´fe´rable de calculer la tempe`rature effective a` partir de l’approximation
d’une atmosphe`re grise (e´quation (6a) dans Reid et Menten 1997) :









Cette hypothe`se est peu re´aliste si l’on conside`re les pulsations de la photosphe`re et
donc la propagation de multiples chocs dans les couches supe´rieures. Nous pouvons,











exp (−τcouche) . (3.18)















Les valeurs sont consigne´es dans le tableau 3.4. Nous pouvons noter que l’opacite´ croˆıt
bien entre les phases φ = 0,24, 0,67 et 0,76. Ceci correspond bien a` une contraction de
la couche. Nous avons cherche´ a` ve´rifier si ces variations e´taient bien proportionnelles
a` θ−2couche mais n’avons pu l’e´tablir. Cela signifie que la contraction de la couche s’ac-
compagne aussi de modifications de ses proprie´tes optiques et donc tre`s certainement
de sa constitution mole´culaire.
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Fig. 3.18 – ∆χ2 en fonction du diame`tre de la tache. Il est obtenu a` partir du χ2 non-
re´duit par la relation :∆χ2 = χ2 − min(χ2). A gauche il s’agit de l’ajustement d’une
tache de diame`tre variable ajuste´ sur les donne´es de χ Cyg de mai 2005. A droite, meˆme
chose pour les donne´es d’octobre 2005. Sur les donne´es de mai 2005, la tache semble
eˆtre extreˆmement localise´e a` la surface de l’e´toile. Les traits horizontaux repre´sentent
les limites a` 1, 2 et 3σ
Enfin, un dernier point d’inte´reˆt notable sont les faibles e´paisseurs optiques mesu-
re´es. Ces valeurs sont significativement infe´rieures a` ce qui a e´te´ observe´ par Perrin
et al. (2004b), ce qui est en accord avec l’hypothe`se de faible opacite´ des couches mole´-
culaires en bande H. Ceci justifie la simplification de la repre´sentation ge´ome´trique de
la couche mole´culaire par un anneau brillant (le mode`le a e´te´ explicite´ section 3.1.2).
3.3.4 L’asyme´trie de l’e´toile
Nous avons vu que la pulsation de l’e´toile est importante. Compare´e a` celle-ci, les
petites variations photome´triques a` la surface de l’e´toile peuvent paraˆıtre ne´gligeables.
Cependant, ces variations de quelques pourcents de la luminosite´ totale de l’e´toile,
ramene´es a` une faible section de l’e´toile, pourraient eˆtre le signe de phe´nome`nes extreˆ-
mement violents au sein de la photosphe`re. En fait, personne ne sait vraiment quel est le
phe´nome`ne a` l’origine de ces asyme´tries. Nous verrons d’ailleurs section 3.4.3 quelques
explications possible, que nous testerons a` partir des donne´es interfe´rome´triques.
Un certain nombre de re´sultats peuvent ne´anmoins eˆtre tire´s de nos donne´es obte-
nues en bande large. Plus exactement, nous pouvons tenter de re´pondre aux questions
d’ordre ge´ome´triques, notamment : 1) Quelle est la vitesse d’e´volution de l’asyme´trie ?
2) L’asyme´trie est-elle due a` une seule tache ou a` plusieurs, formant une structure
complexe ? 3) Quelle est la taille, ou du moins, l’ordre de grandeur de ces taches.
A la premie`re interrogation un de´but de re´ponse peut eˆtre apporte´ a` partir de nos
donne´es sur χ Cyg. La figure 3.11 apporte un bon e´le´ment de re´ponse. Ces reconstruc-
tions permettent, d’ailleurs, une interpre´tation plus aise´e que celle des reconstructions
en aveugle effectue´es chapitre 2. On note qu’entre mai 2005, octobre 2005, et mars/mai
74
3.3 E´tude par imagerie parame´trique de χ Cyg 75
Tab. 3.5 – Ge´ome´trie de l’asyme´trie
φ 0.91 0.24
Tache ponctuelle
Xtache [mas] −5.18± 0.09 12.1± 1.21
Ytache [mas] 3.23± 0.07 −1.45± 0.26
Ftache 6.1± 0.1% 5.0± 0.7%
χ2 5.2 4.7
Tache re´solue
Xtache [mas] −5.18± 0.09 10.37± 0.29
Ytache [mas] 3.23± 0.07 −2.51± 0.20
Ftache 6.1± 0.1% 5.0± 0.6%
θatache ≤ 0.73 8.71± 0.65
χ2 5.2 4.0
Deux taches ponctuelles
Xtache [mas] −5.56± 0.11 −2.86± 0.18 12.46± 0.75 14.2± 3.57
Ytache [mas] 3.04± 0.07 7.27± 0.22 −2.07± 0.67 −9.05± 1.71
Ftache 7.7± 0.1% 3.5± 0.7% 2.2± 0.5% 1.1± 0.7%
χ2 0.9 3.4
2006, la tache s’est conside´rablement de´place´e. Il nous est donc impossible de savoir s’il
s’agit de la meˆme tache qui se serait de´place´e, ou s’il s’agit de diffe´rentes taches appa-
raissant et disparaissant. Le temps d’e´volution est donc infe´rieur aux pe´riodes se´parant
ces missions, soit environ 6 mois. Nous notons, cependant, que la tache s’est faiblement
de´place´e entre mars et mai 2006. Il semblerait donc que le temps se´parant ces deux
missions (1 mois et demi) soit a` peu pre`s celui re´gissant l’e´volution de ces taches.
Pour tenter de re´pondre aux deux autres interrogations, nous avons ajuste´ a` nos
donne´es des mode`les plus complexes. Le premier mode`le, que nous avons utilise´ jus-
qu’ici, est celui d’une tache ponctuelle, non-re´solue par l’interfe´rome`tre. Le second
mode`le consiste en cette meˆme tache, mais avec un diame`tre ajustable. Le dernier
mode`le utilise´ consiste en deux taches. Pour se limiter a` l’e´tude de l’asyme´trie, nous
avons utilise´ l’algorithme pre´sente´ section 3.1.3, de fac¸on a` effectuer un ajustement
sur les cloˆtures de phase uniquement. Les re´sultats, obtenus sur les donne´es de χ Cyg
de mai et octobre 2005, sont reporte´s tableau 3.5. Nous notons une ame´lioration du
χ2 lorsque l’on augmente la comple´xite´ du mode`le. Cependant, les valeurs deviennent
alors incertaines avec souvent plusieurs minimum ayant des χ2 proches. Il faut noter
que, par exemple, les re´sultats obtenus dans le cas de deux taches ponctuelles sont tre´s
incertains avec de nombreux minimums possibles a` 3σ. On peut dire, cependant, qu’il
est probable que l’asyme´trie soit ge´ne´re´e par plusieurs taches, malgre´ la qualite´ des
ajustements obtenus a` partir d’un mode`le compose´ d’une seule tache.
Le mode`le compose´ d’une tache de dimention variable nous a e´galement permis de
jeter un premier regard sur la dimention de ces taches. Le re´sultat est contraste´. Nous
avons affiche´ figure 3.18 le χ2 non-re´duit auquel nous en avons retranche´ sa valeur
minimum. Les traits horizontaux repre´sentent les limites a` 1, 2 et 3σ. Nous pouvons en
de´duire que la tache semble extreˆmement localise´e en mai 2005 avec une taille infe´rieure
a` 2,4 mas (3σ), au contraire d’octobre 2005 (θtache = 8,7 ± 2,5). L’information sur la
dimention de la tache est une information importante car elle permet d’obtenir un
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rapport de flux entre la tache et la photosphe`re. Avec un flux relatif de 6% et une taille
infe´rieure a` 2,4 mas, la tache observe´e en mai 2005 est extreˆmement brillante, avec
un rapport de brillance surfacique entre la photosphe´re et la tache supe´rieur a` 4. Une
telle diffe´rence de brillance est conse´quente, et devrait permettre de contraindre bon
nombre de mode`les.
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Fig. 3.19 – Interface de controˆle d’IOTA. On peut voir l’ensemble des franges obtenues
a` sept longueurs d’onde diffe´rentes pour les trois lignes de bases. Donne´es acquises sur
le calibrateur HD87837.
3.4 E´tude des donne´es spectro-interfe´rome´triques
3.4.1 Les donne´es disperse´es
Lors de la dernie`re mission d’observation sur IOTA, nous avons eu la chance de pou-
voir utiliser le tout nouveau mode “disperse´”. Ce mode consiste a` disposer un prisme
devant la came´ra, de fac¸on a` re´partir les signaux sur plusieurs pixels en fonction de la
longueur d’onde. Comme le montre la figure 3.19, nous avons ainsi pu re´colter simul-
tane´ment l’information sur sept canaux spectraux, allant de 1,5 a` 1,9 microns. Cette
dispersion nous a permis d’avoir une meilleure couverture du plan fre´quentiel comme
nous l’avons vu en section 3.2. Elle nous a e´galement permis d’en de´duire une informa-
tion plus riche sur la composition de la couche mole´culaire et les raisons de la pre´sence
d’asyme´tries.
Nous avons applique´ le mode`le utilise´ dans la pre´ce´dente section mais avec les trois
parame`tres (ACB, Flux couche, Flux tache) de´pendant de la longueur d’onde. Nous
avons effectue´ ce travail sur trois objets : χ Cyg, R Leo et µ Cep. Les donne´es sont
repre´sente´es figures 3.10, 3.20 et 3.21. Le tableau 3.6 re´capitule les re´sultats obtenus.
Les χ2 re´duits obtenus sont respectivement de 6, 17 et 24. L’ajustement est tout a`
fait raisonable pour µ Cep, ce qui n’est pas vraiment le cas pour les deux Miras. En







































































Fig. 3.20 – Observation en mode disperse´ de R Leo en mai 2006 et meilleur ajustement






































































Fig. 3.21 – Observation en mode disperse´ de µ Cep en mai 2006 et meilleur ajustement
obtenu du mode`le pre´sente´ figure 3.1.
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Tab. 3.6 – Mesures spectro-interfe´rome´triques des parame´tres de R Leo, χ Cyg, et µ
Cep
λ ACB [α] Fcouche/Ftotal [%] Ftache/Ftotal [%]
R Leo (θ? = 29, 56± 0, 18 mas)
1,53 µm 1, 05± 0, 05 11, 3± 0, 9 1, 1± 0, 3
1,57 µm 1, 04± 0, 05 7, 6± 0, 6 1, 5± 0, 2
1,61 µm 1, 13± 0, 05 5, 1± 0, 6 1, 6± 0, 2
1,65 µm 1, 18± 0, 05 4, 2± 0, 6 1, 6± 0, 2
1,69 µm 1, 18± 0, 06 6, 4± 0, 5 1, 1± 0, 2
1,74 µm 1, 06± 0, 07 11, 0± 0, 8 2, 0± 0, 2
1,79 µm 0, 90± 0, 07 13, 4± 0, 8 1, 8± 0, 3
χ Cyg (θ? = 20, 96± 0, 10 mas)
1,53 µm 2, 74± 0, 10 9, 7± 0, 5 1, 6± 0, 2
1,57 µm 2, 06± 0, 05 8, 0± 0, 2 1, 6± 0, 1
1,61 µm 1, 99± 0, 05 8, 1± 0, 2 1, 4± 0, 1
1,65 µm 2, 17± 0, 05 7, 1± 0, 2 1, 7± 0, 1
1,69 µm 2, 35± 0, 05 6, 7± 0, 2 2, 0± 0, 1
1,74 µm 2, 36± 0, 05 8, 5± 0, 2 1, 9± 0, 1
1,79 µm 2, 31± 0, 05 11, 6± 0, 2 1, 8± 0, 1
µ Cep (θ? = 16, 85± 0, 15 mas)
1,53 µm 1, 53± 0, 08 3, 0± 0, 3 2, 8± 0, 1
1,57 µm 1, 50± 0, 08 2, 4± 0, 3 2, 4± 0, 1
1,61 µm 1, 54± 0, 08 1, 4± 0, 3 2, 2± 0, 1
1,65 µm 1, 62± 0, 08 1, 3± 0, 3 2, 2± 0, 1
1,69 µm 1, 65± 0, 08 2, 0± 0, 3 2, 4± 0, 1
1,74 µm 1, 61± 0, 08 3, 6± 0, 2 2, 7± 0, 1
1,79 µm 1, 50± 0, 08 4, 7± 0, 3 2, 7± 0, 1
est accessible par notre mode`le. Nous avons vu, par exemple, que l’ajustement de χ
Cyg pouvait eˆtre nettement ame´liore´ par un mode`le avec deux couches mole´culaires.
Pour R Leo, les donne´es semblent encore plus complexes, avec certainement la pre´sence
de multiples taches sur la photospe`re. Nous avons ne´anmoins poursuivit l’e´tude sur la
base du mode`le simple. Ces re´sultats devront donc eˆtre affine´s dans le futur.
3.4.2 La de´pendance spectrale de la couche mole´culaire
Pour chacune de ces e´toiles, nous avons estime´ le flux bolome`trique, et ainsi obtenu
la tempe´rature effective de l’e´toile (relation (3.13)). Nous avons obtenu des tempe´ra-
tures pour la photosphe`re comprises entre 2700K (χ Cyg) et 3700K (µ Cep). A partir
du rapport Rcouche/R? nous avons ensuite utilise´ l’e´quation (3.17) pour en de´duire la
tempe´rature de la couche mole´culaire. Nous avons enfin estime´ l’e´paisseur optique de
celle-ci a` partir de la relation (3.19). Ces re´sultats sont reporte´s tableau 3.7.
Les trois graphiques du haut de la figure 3.22 repre´sentent l’opacite´ optique de la
couche en fonction de la longueur d’onde. On note que l’opacite´ est plus importante sur
les bords de la bande H. Ceci s’observe pour les couches des trois e´toiles, et correspond
aux zones d’absorption de la mole´cule d’eau. Une deuxie´me mole´cule est e´galement
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Tab. 3.7 – Parame`tres physiques de R Leo, χ Cyg et µ Cep observe´s en mai 2006
R Leo χ Cyg µ Cep
φ 0,05 0,76 ...
FBol (10
−13Wcm−2) 23, 63± 2, 73 6, 74± 0, 36 17, 62± 0, 26
Parallaxea 9, 87± 2, 07 mas 9, 43± 1, 36 mas 0, 62± 0, 52 mas
Ra? 322± 71R 209± 32R 2925± 1487R
T? 3001± 96 K 2780± 54 K 3693± 30 K
Rcouche/R? 1, 35± 0, 02 1, 48± 0, 03 1, 53± 0, 04
Tcouche
b 2274± 73 K 2002± 33 K 2598± 21 K
d(Ftache/Ftotal)
dλ
[×104 m−1] 1, 6± 1, 7 1, 9± 0, 9 1, 5± 1, 3
Ttache − T? −500± 550 K −590± 240 K −470± 370 K
a Hipparcos (ESA, 1997).
pre´sente dans notre bande spectrale. Il s’agit du monoxyde de carbone (CO) qui absorbe
a` cette longueur d’onde lorsqu’il est dans son troisie`me niveau d’excitation vibrationelle.
La foreˆt de raies ainsi cre´e´ s’e´tale sur une grande partie de la bande H, avec un maximum
a` 1,6 µm. On peut noter que l’opacite´ de la couche a` cette longueur d’onde est plus
marque´e sur χ Cyg que sur µ Cep ou R leo. Parce que l’atome d’oxyge`ne forme en
priorite´ du monoxyde de carbonne, nous pouvons en de´duire une information sur le
rapport carbone sur oxyge`ne dans l’atmosphe`re de l’e´toile. Nous avons obtenu des
rapports τ1,61 µm/τ1,53 µm de 0,43, 0,82 et 0,46 pour, respectivement, R Leo, χ Cyg et µ
Cep. Ceci est une indication d’un rapport C/O deux fois plus e´leve´ dans l’atmosphe`re
de χ Cyg que dans celle de R Leo ou` µ Cep. Ce re´sultat est en accord avec le type
spectral, S, de l’e´toile.
3.4.3 La de´pendance spectrale de l’asyme´trie
L’amplitude de la tache en fonction de la longueur d’onde est particulie`rement inte´-
ressante. Comme nous l’avons dit, il existe de multiples possibilite´s pouvant expliquer
la pre´sence d’asyme´tries sur ces e´toiles : une opacite´ variable de la couche, des inhomo-
ge´ne´ite´s en tempe´rature dues a` des phe´nome`nes de convection, la pre´sence de pulsations
non radiales, etc... Nos donne´es spectro-interfe´rome´triques nous offrent une information
nouvelle, dont l’interpre´tation n’est pas e´vidente. Nous avons cherche´ a` confirmer (ou
infirmer) deux hypothe`ses. La premie`re est celle d’une asyme´trie due a` des variations
d’opacite´ de la couche mole´culaire. La deuxie´me est celle d’une asyme´trie due a` des
variations de tempe´rature a` la surface de l’e´toile.
L’asyme´trie et l’absorption mole´culaire
Dans un premier temps, nous avons cherche´ a` relier le spectre de l’asyme´trie a` l’ab-
sorption due aux mole´cules d’eau et de monoxyde de carbone. Puisque l’information sur
la composition de l’atmosphe`re peut eˆtre trouve´e par le biais de l’absorption mole´culaire
dans la couche, nous avons cherche´ a` relier l’amplitude du flux de la tache (tableau 3.6)
a` l’opacite´ de la couche mole´culaire. Les re´sultats sont pre´sente´s figure 3.22. Il est a`
noter que nous n’avons pas repre´sente´ le flux de la tache par rapport au flux total, mais
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COH2O H2O









































































































































































Fig. 3.22 – Repre´sentation des re´sultats spectro-interfe´rome´triques pour R Leo, χ Cyg
et µ Cep. En haut, profondeur optique de la couche mole´culaire. Au centre, flux relatif
de la tache responsable de l’asyme´trie. La courbe en pointille´ rouge repre´sente un
mode`le de de´pendance spectrale pour une tache ayant une tempe´rature de 4000K. En
bas, flux de la tache en fonction de l’opacite´ de la couche. Les lignes en pointille´s sont
le re´sultat de l’ajustement d’une fonction affine sur les donne´es.












ceci pour s’affranchir des variations spectrales dues a` l’absorption de la couche mole´-
culaire.
Sur R Leo et χ Cyg on ne constate pas de corre´lations entre l’absorption mole´cu-
laire et le flux de la tache. Ceci signifie que la pre´sence de l’asyme´trie n’est pas relie´e
81
82 E´tudes parame´triques
a` l’absorption mole´culaire. Ainsi, l’asyme´trie ne serait pas cause´e par des variations
d’opacite´ des hautes couches de l’atmosphe`re.
Cependant, nous constatons une forte corre´lation entre opacite´ et flux de la tache
sur µ Cep. Ainsi, sur µ Cep du moins, une partie de l’asyme´trie est due a` la pre´sence des
mole´cules. Si ce re´sultat est comfirme´, il signifie que les taches que nous observons sont
dues a` la pre´sence d’inhomoge´ne´ite´ dans l’environement proche de l’e´toile. Cependant,
la seule pre´sence de la couche mole´culaire ne peut pas eˆtre responsable de l’asyme´trie,
car il n’existe pas de relation de proportionnalite´ entre l’amplitude de l’asyme´trie et
l’e´paisseur optique de la couche. En conse´quence, si l’asyme´trie est bien due a` des
variations d’e´paisseur optique, la majorite´ de cette asyme´trie doit eˆtre la conse´quence
de la pre´sence de poussie`res.
Estimation de la tempe´rature effective de l’asyme´trie
L’hypote`se de variations photome´triques a` la surface de l’e´toile dues a l’absorption
de la couche mole´culaire est souvent avance´e. Une seconde hypothe`se, ve´rifiable graˆce
aux donne´es spectroscopiques, est celle de la pre´sence de variations de tempe´rature
dans la photosphe`re. Cette possibilite´, explique´e par la pre´sence importante de cellules
de convection, est souvent envisage´e pour expliquer la pre´sence de taches (notamment
sur Beltelgeuse ; Freytag 2003).
Une estimation peut eˆtre faite sur la diffe´rence de tempe´rature ne´cessaire pour
produire de telles asyme´tries. Une hypothe`se raisonnable serait celle de la pre´sence
de cellules de convection de tailles infe´rieures au rayon de l’e´toile, recouvrant environ
un vingtie`me de la surface stellaire visible (Schwarzschild 1975). Pour que cela puisse
apparaˆıtre sous la forme d’une tache ayant un flux de 2%, la tempe´rature de la tache
doit ve´rifier :
2% =
B(λ, Ttache)− B(λ, T?)
10 B(λ, T?)
. (3.21)
Pour une tempe´rature de photosphe`re de 3000K, nous pouvons en de´duire que la
tempe´rature de la tache devrait avoisiner les 4000K.
Or, nos donne´es spectrales ne nous permettent pas une mesure directe de la tem-
pe´rature. Cependant, une information peut eˆtre obtenue a` partir de la de´pendance en
fonction de la longueur d’onde du flux relatif de la tache. En effet, le mode`le du corps
noir nous donne le flux d’e´nergie par unite´ de fre´quence (ν = 1/λ) sous la forme de la
loi de Planck :
























que nous souhaiterions relier au gradient du flux de la tache. Cela peut se faire en
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Fig. 3.23 – Ecarts de tempe´rature entre la tache et la photosphe`re en fonction de
la de´rive´e de l’amplitude relative de la tache. Les lignes verticales correspondent aux
mesures effectue´es, et les lignes en pointille´s aux barres d’erreur a` 1 σ. Les hypothe`ses




























(1− exp(−x) + 3
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(3.27)






















En supposant une tache ayant un flux Ftache/F? = 2% et une tempe´rature Ttache =
4000K, ainsi qu’une photosphe`re ayant une tempe´rature T? = 3000K, on obtient un
gradient de 6,8 × 10−17. Nous avons repre´sente´ ces gradients en pointille´s rouge sur
les graphiques du centre de la figure 3.22. Il est a` noter que la valeur postive du
gradient par rapport au nombre d’onde e´quivaut a` un gradient ne´gatif par rapport a`
la longueure d’onde (ν = c/λ). Meˆme si ces re´sultats sont a` la limite du bruit sur nos
mesures, on peut voir que, de manie`re ge´ne´rale, le gradient sur le flux de la tache est
de signe contraire a` ce qui serait attendu, avec des valeurs e´gales a` -1,7± 1,8× 10−16,
-2,2± 0,8× 10−16 et -1,5± 1,3× 10−16 pour respectivement, R Leo, χ Cyg et µ Cep.
A la lumie`re de ces re´sultats, il semblerait que, si une tempe´rature devait eˆtre
de´rive´e de ces re´sultats, elle soit plutoˆt infe´rieure a` la surface de la photosphe`re. Ce
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re´sultat est repre´sente´ graphiquement par la figure 3.23. La courbe repre´sente l’e´cart de
tempe´rature entre la tache et l’e´toile obtenu par la relation (3.28). Un certain nombre
d’hypothe`ses ont e´te´ faites pour pouvoir effectuer ce trace´. Nous avons notamment
suppose´ une tempe´rature de photosphe`re de 3000K et une tache ayant un flux moyen
de 2%. Sur ce graphique nous avons e´galement repre´sente´ nos mesures du gradient
du flux de l’asyme´trie, obtenue par l’ajustement des donne´es de la figure 3.22. Les
3 lignes verticales repe´sentent les valeurs de maximum de vraisemblance obtenues R
Leo (bleu), χ Cyg (noir) et µ Cep (rouge). Les lignes en pointille´es repre´sentent les
limites supe´rieures a` 1σ. A la lumie`re de ces re´sultats, il semble peu probable que




Fig. 3.24 – Observations effectue´es a` l’Observatoire de Haute provence sur le te´lescope
de 152 cm et le spectrome`tre AURELIE. A` gauche les observations de Hβ aux phases
stellaires 0,8 et 0,96. A` droite, observations du doublet du Sodium aux phases 0,74 et
0,96.
3.5 Perspectives
Ces travaux montrent clairement l’inte´reˆt de conjuguer la spectroscopie et l’inter-
fe´rome´trie. Dans la section 3.3.1, nous avons pu mettre en e´vidence la position et la
dynamique de la couche mole´culaire. La spectro-interfe´rome´trie est l’e´tape suivante,
que nous avons effectue´e section 3.4. Elle permet, outre d’obtenir l’information spa-
tiale a` haute re´solution angulaire, d’ajouter une information sur la nature de l’objet
(composition et tempe´rature).
La spectro-interfe´rome´trie a` tre`s haute re´solution spectrale est la prochaine e´tape a`
franchir. Un tel instrument fournirait, en plus de l’information spatiale, une information
dynamique via l’effet Doppler. Dans ce cadre, nous avons mene´ des e´tudes spectrosco-
piques pre´paratoires sur χ Cyg. La Figure 3.24 montre les observations des raies Hβ
(e´mission) et Sodium (absorption). Nous avons pu observer de fortes variations tempo-
relles, a` la fois en terme de vitesse radiale et en terme d’amplitude. L’obtention d’une
telle re´solution sur ces raies, par le biais de la spectro-interfe´rome´trie, nous permettrait
d’obtenir une mesure pre´cise de leurs positions et de leurs vitesses.
Un instrument permettant de telles mesures n’est pas si futuriste qu’il n’y paraˆıt.
AMBER, par exemple, permet de´ja d’effectuer des mesures interfe´rome´triques avec
une re´solution de 12 000 dans le proche infrarouge. Il est, de plus, inte´ressant de noter
que lorsque l’on diminue la longueur d’onde, on augmente la re´solution spatiale. A`
une longueur d’onde de 550 nm, un te´lescope de 10 me`tres a potentiellement la meˆme
re´solution qu’un interfe´rome`tre de 30 me`tres en bande H. En pratique, la limitation
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est alors la turbulence de l’atmosphe`re, qui devient tre´s importante pour les faibles
longueurs d’onde. Les techniques interfe´rome´triques sont, cependant, bien adapte´es a`
la calibration de l’effet de la turbulence.
C’est pourquoi une partie conse´quente de ma the`se a e´te´ consacre´e a` l’e´laboration
d’un instrument interfe´rome´trique fonctionnant dans le domaine de longueur d’onde
visible. Parce qu’un te´lescope de 10 me`tres est suffisant pour re´soudre les e´toiles et
leur environnement proche, nous avons conc¸u cet instrument dans l’hypothe`se d’une
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4.1 De l’imagerie directe a` l’interfe´rome´trie







Fig. 4.1 – Sche´ma de l’influence de la turbulence atmosphe´rique sur la cre´ation d’une
image. Le front de l’onde e´lectromagne´tique provenant d’une source a` l’infinie est plane
en l’absence de perturbations. En se propageant a` travers l’atmosphe`re terrestre, le
rayonnement perd en cohe´rence et, focalise´ par le te´lescope, est diffracte´ sous la forme
d’une “tache” sur le de´tecteur. Pour une source multiple, l’image obtenue correspond a`
la convolution de l’objet par cette “tache”.
Une proprie´te´ fondamentale de l’imagerie directe est le lien de convolution qui existe
entre l’objet observe´ et l’image obtenue. Cette relation est valable pour un champ plus
petit que l’angle d’isoplane´tisme :
I(α, β) = (O ∗ S)(α, β) . (4.1)
Ainsi, l’image I(α, β) est obtenue par le produit de convolution (∗) entre l’objet O(α, β)
et la re´ponse impulsionnelle de l’instrument S(α, β).
En pre´sence de l’atmosphe`re terrestre, la re´ponse impulsionnelle d’un te´lescope de
taille supe´rieure au parame`tre de Fried (r0) posse`de deux proprie´te´s importantes :
– Une fre´quence de coupure qui limite la re´solution angulaire de nos observations.
Ainsi, comme le montre – sche´matiquement – la figure 4.1, deux objets distincts
peuvent apparaˆıtre confondus sur le de´tecteur. Cette limite en re´solution est fixe´e
soit par la taille du te´lescope (α = λ/D), soit par la turbulence dans le cas d’une
pose longue.
– La re´ponse impulsionnelle varie au cours du temps et de´pend fortement des para-
me`tres atmosphe´riques. Il est possible d’en faire la moyenne au cours du temps –
comme on le fait lors d’une longue pose – mais on perd alors en re´solution, fixe´e
de´sormais par le parame`tre de Fried : α = λ/ro.
La solution re´side, a priori, dans la correction de la re´ponse impulsionnelle de l’ins-
trument en temps re´el, via un miroir de´formable. C’est ce que l’on appelle l’optique
adaptative. On restitue ainsi une image quasiment invariable au cours du temps qui
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Fig. 4.2 – Ces deux re´sultats observationnels, meˆme s’ils sont obtenus sur des objets
diffe´rents, pre´sentent le type de re´sultats obtenus en interfe´rome´trie des tavelures et en
masquage de pupille. En haut : Observation de l’e´toile B[e] MWC349A par Hofmann
et al. (2002) (interfe´rome´trie des tavelures) avec le te´lescope de 6 me`tres SAO. En bas :
Observation de l’e´toile carbone´e IRC+10216 par Tuthill et al. (2005) (masquage de
pupille) en utilisant le te´lescope de 10 me`tres Keck I. A gauche sont repre´sente´s les
plans des fre´quences spatiales. Contrairement au masquage de pupille, l’interfe´rome´trie
des tavelures donne une fonction continue correspondant a` la surface d’autocorre´lation
de la pupille (figure du haut a` gauche).
peut eˆtre inte´gre´e sur le de´tecteur. Ce mode est ide´al pour un objet de faible intensite´.
Cependant, cette technique se trouve vite confronte´e a` des limites technologiques, par
exemple lorsque l’on veut observer aux courtes longueurs d’ondes (< 1µm) ou dans le
cas des futurs te´lescopes de grandes tailles (ELT).
L’alternative – qui peut eˆtre e´galement conside´re´e comme une approche comple´-
mentaire – consiste a` effectuer un travail de de´convolution post-observation. A partir
de poses courtes, la restauration de l’image a` la limite de diffraction du te´lescope peut
eˆtre vue comme un simple proble`me de de´convolution. Cette approche est utilise´e dans
les techniques d’interfe´rome´trie des tavelures (Labeyrie 1970) et de masquage de pupille
(Haniff et al. 1987).
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4.1.2 L’interfe´rome´trie des tavelures et le masquage de pupille
L’objectif des deux techniques d’interfe´rome´trie des tavelures et de masquage de
pupille est le meˆme, a` savoir, retrouver la distribution de brillance de l’objet (O(α, β))
a` partir d’une image (I(α, β)). Ce proble`me de de´convolution s’e´crit dans le domaine
des fre´quences spatiales :
TF (I(α, β)) = TF (O(α, β)) . TF (S(α, β)) . (4.2)
Sous cette forme, on peut e´tablir un lien direct avec l’interfe´rome´trie longue base
classique en notant que TF (O(α, β)) correspond a` la cohe´rence du champ e´lectroma-
gne´tique dans la pupille V (u, v) (cf. the´ore`me de Zernike Van Cittert), si celui-ci n’est
pas perturbe´ par l’atmosphe`re. Par analogie, TF (I(α, β)) repre´sente la cohe´rence du
champ mesure´, et, enfin, TF (S(α, β)) la fonction de transfert instrumentale.
L’interfe´rome´trie des tavelures et le masquage de pupille consistent tous deux a`
mesurer la cohe´rence du champ e´lectromagne´tique affranchi des turbulences. L’objectif,
a` savoir la mesure la plus pre´cise possible des visibilite´s V (u, v), est le meˆme que pour
l’interfe´rome´trie longue base. Des publications re´centes comme celles de Hofmann et al.
(2002) et Tuthill et al. (2005) en sont l’illustration. Ils pre´sentent les visibilite´s dans le
domaine fre´quentiel de la meˆme fac¸on que nous les avons pre´sente´es dans la premie`re
partie de cette the`se (figure 4.2).
La diffe´rence entre masquage de pupille et interfe´rome´trie des tavelures re´side dans
le choix de la fonction de transfert optique TF (S(α, β)). Celle-ci est e´gale a` l’autocor-
re´lation du champ e´lectrique dans la pupille. Afin d’utiliser un maximum de photons,
l’interfe´rome´trie des tavelures utilise une pupille pleine. L’inconve´nient re´side dans ce
que les hautes fre´quences sont extreˆmement atte´nue´es par les turbulences atmosphe´-
riques. A l’oppose´, le masquage de pupille utilise un masque non-redondant pour oc-
culter une partie de la pupille. En contrepartie d’une perte de flux, on obtient alors une
fonction de transfert assez stable sur l’ensemble des fre´quences disponibles, l’e´chelle des
sous-pupilles e´tant fixe´e par l’importance des perturbations atmosphe´riques.
4.1.3 L’approche interfe´rome´trique
La proble´matique des techniques de de´convolution consiste a` retrouver la cohe´rence
du champ d’un objet astrophysique de´barrasse´ de la turbulence atmosphe´rique. La
pre´cision de cette mesure caracte´rise la qualite´ de l’image reconstruite. Les erreurs
produites par les techniques classiques (figure 4.2) donnent une ide´e des progre`s restant
a` accomplir dans le domaine. On note des erreurs de l’ordre de 10% sur les visibilite´s
obtenues par interfe´rome´trie des tavelures, et de l’ordre de 5% sur les visibilite´s obtenues
par masquage de pupille.
Or, dans le cadre de nos travaux sur les e´toiles e´volue´es, nous avons observe´ des
visibilite´s pre´cises a` quelques pourcents. Cette diffe´rence est surprenante lorsque l’on
compare la difficulte´ relative entre l’interfe´rome´trie longue base et le masquage de
pupille. En effet, nos donne´es ont e´te´ obtenues sur plusieurs jours avec des te´lescopes
de´place´s sur plusieurs dizaines de me`tres. A l’oppose´, un te´lescope offre la possibilite´
de mesurer de multiples fre´quences spatiales instantane´ment, sans avoir recours a` un
syste`me complexe de lignes a` retard. Une pre´cision au moins e´gale au % devrait eˆtre
atteinte en appliquant les me´thodes d’interfe´rome´trie longue base a` la mesure de la
cohe´rence du champ e´lectrique dans la pupille d’un te´lescope.
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Mariotti et al. (1992) ont de´ja` suivi un tel raisonnement. Ils ont applique´ la me´-
thode de retournement de pupille. Pour cela, ils ont duplique´ la pupille et l’on conjugue´e
avec elle-meˆme par le biais d’une modulation temporelle de la diffe´rence de marche op-
tique. Ils ont ainsi publie´ un certain nombre de re´sultats astrophysiques (Mariotti et al.
1992, Monin et al. 1992). Cependant, au prix d’un concept complique´, ils n’ont ame´-
liore´ que faiblement la qualite´ des donne´es compare´es aux re´sultats obtenus avec des
me´thodes plus classiques comme l’interfe´rome´trie des tavelures. Une des raisons prin-
cipales est qu’ils n’ont pas dispose´ de filtrage spatial, et que, seule la taille des pixels
sur le detecteur venait limiter la taille de la zone de cohe´rence a` faire interfe´rer. Il
faut, cependant, noter que la qualite´ des mesures interfe´rome´triques e´tait alors loin
de celle obtenue actuellement. Les bouleversements technologiques re´cents du domaine
que sont, notamment, l’apparition de l’optique guide´e et du filtrage monomode, ont
conside´rablement change´ les perspectives. A` la lumie`re de ces de´veloppements techno-
logiques re´cents, il est inte´ressant de s’interroger a` nouveau sur la proble´matique de la
mesure interfe´rome´trique du champ e´lectrique dans la pupille.
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4.2 La mesure du champ complexe dans la pupille
Lorsque l’on conc¸oit un interfe´rome`tre, le choix technologique est fondamental. Il
conditionne la qualite´ et la sensibilite´ de l’interfe´rome`tre. Il s’agit de la premie`re e´tape
a` valider avant l’e´laboration de ce syste`me. Deux points cruciaux sont a` e´tudier, a`
savoir, le filtrage du front d’onde et le syste`me de recombinaison. Ils conditionnent la
pre´cision des donne´es obtenues par les interfe´rome`tres longue base actuels.


















































































Filtrage par fibre optique
monomode
Fronts d’ondes plans
Fig. 4.3 – Sche´ma de l’influence du filtrage spatial sur des fronts d’ondes perturbe´s.
Quel que soit la de´formation ou l’angle d’incidence, les fronts d’ondes a` la sortie d’une
fibre monomode sont lisses et plans. Les perturbations de phase deviennent alors des
variations d’intensite´.
Pour mesurer pre´cise´ment la cohe´rence du champ e´lectrique provenant de l’objet
astrophysique, il est ne´cessaire de ne pas subir de perte de cohe´rence provenant de
la turbulence atmosphe´rique. Cette perte est due aux de´formations des fronts d’onde
qui, en l’absence d’atmosphe`re, arrivent plans (figure 4.3). Il faut, en conse´quence,
trouver un moyen de corriger ces de´formations. Un miroir de´formable via une optique
adaptative (me´thode active) peut eˆtre une solution, tout comme un trou filtrant ou
une fibre optique monomode (me´thode passive).
De ces trois solutions, seul le filtrage par fibre optique monomode permet d’obtenir
un front d’onde parfaitement plan. Le rayonnement filtre´ par une fibre monomode
est ainsi parfaitement cohe´rent. Cependant, la correction se traduit par une perte de
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Fig. 4.4 – Dans une fibre optique monomode, la lumie`re, arrivant sous diffe´rents angles,
a des trajectoires diffe´rentes dans le coeur de la fibre, et, en conse´quence, plusieurs
parcours optiques. Dans une fibre optique monomode, la lumie`re n’est plus re´fle´chie
mais guide´e selon le mode fondamental de la fibre. Lorsque la lumie`re incidente posse`de
plusieurs modes, tous les autres modes sont rejete´s.
couplage qui de´pend de la perturbation sur l’onde incidente. Ainsi, une fibre monomode
convertit des perturbations de phase en des perturbations d’amplitude (Coude Du
Foresto et al. 1997).
La figure 4.3 refle`te l’avantage et l’inconve´nient du filtrage spatial passif. L’inte´reˆt
re´side dans un lissage parfait du front d’onde : l’onde lumineuse en sortie de fibre est
parfaitement cohe´rente, comme elle le serait en l’absence de turbulence atmosphe´rique.
L’inconve´nient de ce filtrage est que, a` l’e´chelle d’une pupille, il nous fait perdre l’in-
formation spatiale de l’objet observe´. Dans le cas pre´cis de la figure 4.3, le front d’onde
bleu est initialement incline´ par rapport au front d’onde noir. Apre`s filtrage mono-
mode, les deux fronts d’onde sont paralle`les, et seul demeure un de´phasage entre les
deux. Ceci est une proprie´te´ des fibres optiques monomodes que nous avons explicite´e
en figure 4.4. Elle provient du fait que seul le mode fondamental est transporte´ par la
fibre. A` la sortie de la fibre, deux parame`tres seulement caracte´risent le front d’onde :
la phase (φ) et le gain (g). Nous utiliserons par la suite le coefficient de transmission
complexe de la fibre :
G = g exp(iφ) . (4.3)
Si l’information spatiale a` l’e´chelle d’une fibre est perdue, nous pouvons cependant
obtenir une information via la mesure de la cohe´rence entre deux fibres. La mesure de
la cohe´rence µ entre les rayonnements issus de deux fibres de coefficients de transmission
G1 et G2 est :
µ = V G1 G
?
2 . (4.4)
ou` V est la visibilite´ de l’objet a` la fre´quence spatiale de´finie par la position relative
des deux pupilles. Si l’on connaˆıt les facteurs de transmission des fibres (G1 et G2), on
peut ainsi obtenir une mesure pre´cise de la visibilite´ de l’objet via µ. Il est important
de pre´ciser que la valeur de µ est une mesure empirique de la cohe´rence. Il ne s’agit
pas du facteur de cohe´rence, puisque celui-ci n’est pas normalise´.
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4.2.2 Le choix du mode de recombinaison






     
     
     
     






     
     
     
     






     
     
     
     
     
Fig. 4.5 – Exemple de possibilite´ offerte dans le cas d’un syste`me disposant de recom-
binaisons interfe´rome´triques par paires. Le flux pourrait eˆtre distribue´ en trois re´seaux
interfe´rome´triques d’importance. Le rouge servirait a` l’e´talonnage, le bleu a` la mesure
des basses fre´quences spatiales, et le vert aux hautes fre´quences.
Le filtrage spatial est une des clefs des pre´cisions obtenues en interfe´rome´trie. La
deuxie`me provient de la technique de recombinaison. Sur IOTA, nous avons vu que la
recombinaison s’ope´rait par une optique inte´gre´e, associe´e a` une modulation temporelle.
Il s’agissait d’une recombinaison co-axiale. Elle est, d’ailleurs, utilise´e sur la plupart
des interfe´rome`tres fibre´s actuels (IOTA /IONIC, CHARA/FLUOR, VLTI/VINCI).
Devant la pre´sision des mesures obtenues avec l’interfe´rome´tre IOTA, nous avons envi-
sage´, dans un premier temps, d’utiliser la meˆme me´thode de modulation. Concre`tement,
la modulation temporelle pre´sente de se´rieux avantages en interfe´rome´trie. L’une de ses
caracte´ristiques principales est qu’elle rend la cohe´rence invariable par rapport a un pis-
ton fixe. En effet, si l’amplitude de modulation est suffisamment grande, l’influence d’un
piston statique est un simple de´calage des franges.
Cependant, lorsque l’interfe´rome`tre est dote´ de multiples te´lescopes, un codage tem-
porel devient proble´matique. Le flux de chaque te´lescope doit alors eˆtre module´ par une
fre´quence singulie`re. Chaque fre´quence doit eˆtre choisie de fac¸on a` ce que la modulation
entre les fre´quences des diffe´rents te´lescopes ne ge´ne`re pas deux fre´quences identiques.
Ceci conduit a` choisir des fre´quences de modulation non-redondantes. Suivant le nombre
de te´lescopes, on peut alors aboutir a` de grandes diffe´rences entre les hautes fre´quences
et les basses fre´quences. Les franges observe´es trop rapidement seraient alors soumises
a` un bruit de photon et de de´tecteur important, et les franges observe´es trop lentement
subiraient l’influence d’un bruit de piston dynamique important.
Un moyen de contourner ce proble`me serait de recombiner les sous-pupilles par
paires. Ceci rend la modulation temporelle plus complexe, parce qu’elle ne´cessite au-
tant de syste`mes interfe´rome´triques que de faisceaux au carre´. C’est face a` cette com-
plexite´ qu’un recombinateur en optique inte´gre´e de type ABCD devient ne´cessaire. Par
rapport a` un syste`me multi-axial, cette solution a l’avantage de pouvoir diviser le flux
de chaque faisceau et, suivant une configuration optimale, permet la recombinaison des
seules bases inte´ressantes. Une telle ide´e est illustre´e par la figure 4.5, dans le cadre de
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Fig. 4.6 – Exemple de possibilite´ offerte dans le cas d’un syste`me a` recombinaison
mutli-axiale. Ici, les 36 e´le´ments de la pupille (figure du haut a` gauche) sont se´pare´s en
3 sous-groupes. Les trois autres figures repre´sentent les plans u-v obtenus a` partir de
chaque sous-groupe. Toutes les fre´quences spatiales ne sont pas force´ment accessibles,
mais cette technique permet, ne´anmoins, d’obtenir un compromis entre information
fre´quentielle et sensibilite´ de l’instrument.
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la recombinaison de 18 e´le´ments d’un te´lescope. Il est propose´ ici de diviser le flux de
chaque segment en deux. Une partie de ce flux alimente un premier re´seau interfe´rome´-
trique (en rouge) qui servirait a` la mesure des pistons et des gains. Le reste du flux sert
a` extraire l’information astrophysique par la mesure des diffe´rentes fre´quences spatiales
(en bleu et en vert). Ainsi, seules les recombinaisons ne´cessaires sont effectue´es.
Solutions de recombinaisons multi-axiales
Une autre possibilite´ est celle d’une recombinaison multi-axiale. Historiquement, les
premie`res franges stellaires ont e´te´ obtenues par l’interfe´rome`tre multi-axial de Michel-
son, a` modulation spatiale (Michelson 1920). Ce mode de recombinaison a l’avantage de
la simplicite´. Ainsi, a` partir d’une seule lentille, on peut recombiner plus d’une centaine
de faisceaux. De part sa simplicite´ technique, la pre´cision sur les visibilite´s mesure´es
devrait donc eˆtre optimale. La contrepartie de ce syste`me est la sensibilite´ qui de´croˆıt
proportionnellement au nombre de te´lescopes M . Ceci est duˆ au nombre de fre´quences
spatiales qui augmente proportionnellement a` M 2, alors que le flux est proportionnel
a` M . Un compromis peut eˆtre obtenu en choisissant une recombinaison par groupe
(illustration figure 4.6)
Au cours de cette the`se, nous avons principalement e´tudie´ ce type de recombinateur.
Ne´anmoins, un recombinateur par paire en optique inte´gre´e constitue un de´veloppement
technologique inte´ressant a` expe´rimenter dans le futur.












































Fig. 4.7 – Concept du re´arrangeur de pupille. La pupille d’entre´e est divise´e en sous-
pupilles dont le flux est focalise´ dans une fibre optique. Les fibres sont ensuite redistri-
bue´es selon une configuration non-redondante, puis collimate´es pour former la pupille
de sortie. Celle-ci est ensuite focalise´e sur le de´tecteur.
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Dans le cas de l’imagerie classique, ce sont les pertes de cohe´rence qui limitent la
dynamique des images reconstruites. Cette limite est pre´sente en interfe´rome´trie des
tavelures, mais aussi lorsque l’on utilise une optique adaptative (Chelli 2005, Cavarroc
et al. 2006). C’est la redondance de la pupille qui en est la cause. En effet, dans
une pupille, de multiples vecteurs identiques existent, et s’additionnent pour former
la fonction de transfert optique. Or, ces vecteurs s’additionnent de manie`re complexe,
et lorsque des perturbations de phases existent entre les diffe´rents vecteurs, ceux-ci
s’additionnent de manie`re incohe´rente.
Une manie`re de s’affranchir de ce proble`me est d’utiliser un masque non-redondant.
Il s’agit de la technique de masquage de pupille que nous avons vue brie´vement sec-
tion 4.1.2. Le masque permet de se´lectionner un certain nombre de fre´quences spatiales,
qui, parce que ge´ne´re´es par une unique paire d’ouvertures, contribuent a` la fonction de
transfert instrumentale sans perte de cohe´rence.
Le principal inconve´nient de la technique de masquage de pupille est qu’elle ne´cessite
de bloquer la lumie`re sur une majeure partie de la pupille. La sensibilite´ d’un tel
instrument est donc tre`s faible. Une solution consiste a` d’augmenter la taille des sous-
pupilles. Pour une taille de sous pupille e´gale au parame`tre de Fried r0, la cohe´rence
entre 2 sous-pupilles est alors d’environ 36%, ce qui entraˆıne des variations de la fonction
de transfert optique difficiles a` calibrer.
Le proble`me de la fluctuation de la cohe´rence, bien connu en interfe´rome´trie longue
base, a e´te´ re´solu par l’utilisation de fibres optiques. Ainsi, les perturbations de phases
sont e´change´es contre des fluctuations en amplitudes, plus faciles a` e´talonner. Le meˆme
principe peut eˆtre applique´ a` la technique de masquage de pupille. Un tel concept a
de´ja e´te´ propose´ par Chang et Buscher (1998). Nous proposons de pousser plus en avant
le concept de l’utilisation de fibres optiques, en re´arrangeant la pupille, de manie`re a`
ce que la totalite´ de la pupille du te´lescope soit utilise´e. Le concept auquel nous avons
abouti est pre´sente´ figure 4.7. Le front d’onde perturbe´ de l’objet astrophysique est filtre´
par une matrice de fibres optiques. Celles-ci sont re´arrange´es selon une configuration
non-redondante et le flux sortant de chaque fibre est individuellement collimate´ pour
former une nouvelle pupille. Dans la suite de ce manuscrit, lorsque l’on e´voquera la
pupille d’entre´e, il s’agira de la pupille du te´lescope, aux fronts d’ondes perturbe´s par
l’atmosphe`re. La pupille de sortie correspond a` la pupille non-redondante filtre´e par les
fibres optiques.
Le champ dans la pupille est ensuite focalise´ sur le de´tecteur. L’image obtenue est
une tache de diffraction module´e par des paquets de franges. A` partir de l’amplitude et
de la position des franges on peut de´duire une mesure de la cohe´rence complexe µ. A`
chaque vecteur fre´quence uk est associe´ une valeur µk. En l’absence de re´arrangement







ou` Bk est l’ensemble des paires de sous-pupilles (i, j) telles que les vecteurs position
des sous-pupilles (ri, rj) ve´rifient :
Bk =
{
(i, j) : (ri − rj)/λ = uk
}
. (4.6)




La somme de ces vecteurs complexes de´phase´s a alors un impact important sur l’am-
plitude de la cohe´rence. Pour des pupilles a` plusieurs r0 d’e´cart, les de´phasages peuvent
eˆtre supe´rieurs a` pi. L’addition pre´sente´e dans l’e´quation (4.6) fait alors converger l’am-
plitude vers ze´ro, rendant la mesure tre`s difficile. La technique de re´arrangement en
une pupille non-redondante a pour but d’e´viter cet e´cueil. Elle contraint la pupille
de sortie de fac¸on a` ce qu’il n’existe qu’une seule paire de sous-pupilles ve´rifiant Bk.
La cohe´rence pour chaque paire de sous-pupilles sera ainsi, sans ambigu¨ıte´, associe´e a`
une unique fre´quence spatiale observe´e sur le de´tecteur. Pour deux pupilles i, et j, le
terme de cohe´rence µ(i,j) observe´ est alors proportionnel aux facteurs de transmission




La particularite´ du re´arrangement de la pupille est qu’il ne modifie pas les visibilite´s
complexes de l’objet Vk (Tallon et Tallon-Bosc 1992). Elles sont ainsi e´gales a` celles
mentionne´es dans l’e´quation (4.6) et correspondent a` la transforme´ de Fourier de l’objet
observe´ a` la fre´quence spatiale uk = (ri − rj)/λ (ri et rj sont les vecteurs position des
sous-pupilles dans la pupille d’entre´e).
102
4.3 L’estimation des visibilite´s complexes 103
4.3 L’estimation des visibilite´s complexes
4.3.1 Les estimateurs de cloˆture
L’utilisation de fibres optiques permet, en restreignant l’effet de la turbulence a`
deux inconnues par fibres g et φ (equation (4.3)), de poser le proble`me de manie`re
exacte. Pour pouvoir retrouver les termes de visibilite´ de notre objet, il reste, cependant,
a` mesurer ces deux termes. Une fac¸on simple d’obtenir l’amplitude de transmission
de chaque fibre consiste a` extraire une partie du flux. On parle alors d’e´talonnage
photome´trique. Cependant, cette me´thode ne permet pas de mesurer le de´phasage
φ et, surtout, nous fait perdre une partie du flux. Une seconde me´thode consiste a`
utiliser, non pas les termes de cohe´rence complexe µ(i,j), mais les cloˆtures de phase et
d’amplitude.
Le fonctionnement de ces termes de cloˆtures peut eˆtre compris en de´veloppant
l’e´quation (4.7) sous la forme :
µ(i,j) = |V(i,j)|gigj exp
(
i(arg(V(i,j)) + φi − φj)
)
(4.8)
ou` Vk = V(i,j) = |V(i,j)| exp(i arg(V(i,j))), et Gi = gi exp(φi) le terme de transmission




= |gi|2|gj|2|gk|2|V(i,j)||V(j,k)||V(k,i)| exp(i(arg(V(i,j)) + arg(V(j,k)) + arg(V(k,i))))
= |gi|2|gj|2|gk|2V(i,j)V(j,k)V(k,i) .
(4.9)
La phase du bispectre ne de´pend alors plus que de la somme des phases de l’objet :
arg(µ
(3)
(i,j,k)) = arg(V(i,j)V(j,k)V(k,i)) . (4.10)









exp(i(arg(V(i,j)) + arg(V(k,l))− arg(V(i,k))− arg(V(j,l))))
exp(i(2φj − 2φk))
(4.11)




On peut meˆme poursuivre ce raisonnement en imaginant un estimateur qui soit inde´-










Ces estimateurs sont inte´ressants parce qu’ils peuvent eˆtres cumule´s sur de nom-
breuses acquisitions alors meˆme que la turbulence varie fortement. Cependant, ils ont
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plusieurs inconve´nients. Le premier est qu’ils ne sont pas optimaux lorsque le signal
sur bruit des acquisitions instantane´es est faible. Le second inconve´nient est que ces
estimateurs ne fournissent pas un crite`re convexe. Lorsque l’on va chercher a` retrouver
les visibilite´s complexes de l’objet recherche´, de multiples minima pourront apparaˆıtre,
posant des proble`mes de de´convolution. Enfin, c’est en terme de difficulte´s de calculs
que se pose le troisie`me inconve´nient. En effet, pour optimiser le rapport signal sur
bruit, il est pre´fe´rable d’utiliser toutes les cloˆtures disponibles. Pour M sous-pupilles,
cela correspond a` M(M−1)(M−2)
6
cloˆtures de phase et M(M−1)(M−2)(M−3)
24
cloˆtures d’am-
plitude. Pour 100 sous-pupilles, on devrait ainsi travailler avec environ 4 millions de
cloˆtures.
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TF(Image)TF(Objet avec réarrangement)Fonction de transfert optique
Fig. 4.8 – Principe de l’imagerie de Fourier. La fonction de transfert optique est l’au-
tocorre´lation de la pupille. Celle-ci est alors multiplie´e par la transforme´e de Fourier
de l’objet pour donner la transforme´e de Fourier de l’image observe´. Dans le cas d’un
syste`me a` re´arrangement (figure du bas), le principe est le meˆme, a` la diffe´rence que la
fonction de transfert optique est multiplie´e aux visibilite´s re´arrange´es.
Face aux difficulte´s concernant l’utilisation des cloˆtures, nous avons choisi une ap-
proche diffe´rente, se voulant optimale dans le cadre d’un bruit de statistique gaussienne.
Il s’agit de conside´rer le proble`me mathe´matique tel que nous l’avons e´tabli par l’e´qua-
tion (4.7) et de chercher les inconnues complexes Gi et Vk les plus proches au sens du
maximum de vraisemblance (Goodman 1985). Cependant, avant d’en venir a` l’algo-
rithme de de´convolution (section 4.4), il a fallu e´tablir que le proble`me e´tait bien pose´.
Ceci se traduit par la de´monstration de l’unicite´ de la solution.
Nous avons pris l’exemple de la figure 4.8. La pupille d’entre´e du te´lescope est tri-
angulaire et divise´e en 6 sous-pupilles de facteurs de transmission complexes [G0,..,G5].
104
4.3 L’estimation des visibilite´s complexes 105
La figure du haut pre´sente un filtrage sans re´arrangement, et celle du bas un re´arran-
gement en une configuration non-redondante. Le proble`me de la de´convolution d’une
pupille sans re´arrangement est strictement identique a` celui pose´ par l’interfe´rome´trie
des tavelures, et fournit un excellent moyen de comparaison.
Dans les deux cas, la fonction de transfert optique est l’autocorre´lation de la pupille.
Sans re´arrangement, cela correspond a` 10 termes [otf0,..,otf9]. Avec re´arrangement, la
fonction de transfert optique est compose´e de 16 termes [otf0,..,otf15]. La fonction de
transfert optique est ensuite multiplie´e par les visibilite´s de l’objet [V0,..,V9] pour donner
les termes de cohe´rence complexe µ. Ce sont les termes de visibilite´ que l’on souhaite
obtenir (sans ambigu¨ıte´) par la mesure de la cohe´rence des franges sur le de´tecteur.
On peut ainsi e´tablir une liste d’e´quations a` inverser. Dans le cas de la pupille sans












µ2 = V2 G0G
?
2
µ3 = V3 G2G
?
3

















µ6 = V6 G0G
?
4
µ7 = V7 G2G
?
5
µ8 = V8 G1G
?
5
µ9 = V9 G0G
?
5 (4.14)
Le nombre d’observables re´elles est de 17, pour 9 valeurs complexes ([µ1,..,µ9]) et
une valeur re´elle (µ0). Le nombre d’inconnues re´elles s’e´le`ve a` 18 pour les visibilite´s
([V1,..,V9] ; puisque par de´finition V0 = 1) et a` 12 pour les facteurs de transmission
([G0,..,G5]). Parce que le nombre de mesures disponibles est infe´rieur au nombre d’ob-
servables, il ne peut donc pas y avoir unicite´ de la solution. Ce proble`me peut, ne´an-
moins, eˆtre inverse´ dans le cas de l’interfe´rome´trie des tavelures, si l’utilisateur contraint
les visibilite´s par un a priori sur l’objet observe´. Cette technique est de´crite en de´tail
par Thie´baut et Conan (1995).
Lorsque l’on re´arrange la pupille, le nombre d’e´quations augmente, tout en conser-
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µ1 = V1 G0G
?
1
µ2 = V1 G1G
?
2
µ3 = V2 G0G
?
2
µ4 = V1 G3G
?
4
µ5 = V3 G2G
?
3
µ6 = V4 G4G
?
5
µ7 = V4 G1G
?
3
µ8 = V5 G0G
?
3
µ9 = V4 G2G
?
4
µ10 = V5 G3G
?
5
µ11 = V5 G1G
?
4
µ12 = V6 G0G
?
4
µ13 = V7 G2G
?
5
µ14 = V8 G1G
?
5




Le nombre d’observables re´elles est ici de 31 ([µ1,..,µ15] et µ0), pour toujours 30 in-
connues ([V1,..,V9] et [G0,..,G5]). Il est donc possible que le proble`me soit inversible.
Pour le prouver, nous avons applique´ un logarithme a` ces e´quations. Le logarithme de
nombres complexes fournit deux se´ries d’e´quations, l’une sur les phases et l’autre sur
les logarithmes des amplitudes, selon le principe :
ln(Gi) = ln(gi) + iφi
ln(Vk) = ln(|Vk|) + i arg(Vk)
ln(µi) = ln(|µi|) + i arg(µi) (4.16)
Mise a` part la condition de normalisation µ0, le syste`me d’e´quation (4.15) se trouve




















1 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 1 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 1 1 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 1 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 1 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 1 0 1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
1 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 0 1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 0 0 1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 1 0 0 1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0
0 0 1 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0
0 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 1 0





















Ce syste`me d’e´quations n’est pas parfaitement inversible. Plus exactement, pour un
nombre de colonnes de 15, le rang de cette matrice est de 14. L’inconnue restante est un
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terme de normalisation des facteurs de transmission. On peut lever la de´ge´ne´rescence
























1−1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 1−1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
1 0−1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 1−1 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 1−1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 1−1 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 1 0−1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
1 0 0−1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 0 1 0−1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 0 0 1 0−1 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 1 0 0−1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
1 0 0 0−1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0
0 0 1 0 0−1 0 0 0 0 0 0 1 0 0
0 1 0 0 0−1 0 0 0 0 0 0 0 1 0





















Le rang de cette matrice est de 12. Trois termes manquent pour que les µ de´finissent
sans ambigu¨ıte´ l’ensemble des phases. Le premier correspond a` une re´fe´rence de phase
des facteurs de transmission. Puisque les visibilite´s ne sont influence´es que par des
diffe´rences de marche, nous pouvons utiliser une valeur arbitraire pour cette phase de
re´fe´rence (φ0 = 0). Le choix de cette valeur n’a pas d’importance car il ne contraint pas
les visibilite´s. Il reste alors deux termes inconnus qui portent, eux, sur les visibilite´s.
Il s’agit d’un “tip” et d’un “tilt”, qui caracte´risent de la meˆme fac¸on un basculement
(virtuel) de la surface d’onde ou un de´centrement du centro¨ıde de l’objet observe´. Cette
inde´termination peut eˆtre explique´e par le fait que le syste`me ne peut diffe´rencier un
tip/tilt duˆ a` la turbulence ou a` l’image. Un moyen de contourner le proble`me consistera,
lors de la reconstruction d’image, a` fixer le barycentre de brillance de l’objet au centre
de l’image.
Cependant, meˆme si une inversion matricielle permet de retrouver les visibilite´s a`
partir des mesures de la cohe´rence µ, une telle technique ne´cessite le calcul du loga-
rithme des mesures. Sur des donne´es bruite´es, ceci de´te´riore conside´rablement la qualite´
des observations. C’est pourquoi, nous avons de´veloppe´ un algorithme spe´cifique per-
mettant un ajustement des inconnues directement sur les mesures de la cohe´rence µi,j.
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4.4 L’algorithme de de´convolution
Cet algorithme utilise la proprie´te´ d’unicite´ de la solution pour e´viter de faire ap-
pel a` un terme de re´gularisation. En conse´quence, il ne peut eˆtre utilise´ que sur des
syste`mes interfe´rome´triques redondants. Cependant, la simple redondance n’est pas
une condition suffisante. Pour ve´rifier la proprie´te´ d’unicite´, il est ne´cessaire d’e´tablir
le syste`me d’e´quations tel que nous l’avons vu dans l’exemple par les relations (4.17)
et (4.19).
4.4.1 Le maximum de vraisemblance
L’objectif consiste a` trouver les valeurs Gi et Vk ve´rifiant a` la fois l’e´quation :
µi,j = Vk Gi G
?
j (4.20)





Comme explicite´ dans le paragraphe 4.2.3, Gi et Gj sont les transmissions complexes
du champ dans les fibres i et j, µi,j est une mesure de la cohe´rence entre i et j, µ0
l’amplitude a` fre´quence nulle, et Vk est la visibilite´ de l’objet astrophysique a` la k
ieme
fre´quence spatiale uk = (ri − rj)/λ.













































avec Bk les paires de sous-pupilles (i,j) telles que leurs vecteurs position ve´rifient (ri−
rj)/λ = uk.
Re´soudre ce proble`me au sens du maximum vraisemblance consiste a` trouver les
valeurs complexes V et G qui minimisent le χ2 de l’e´quation (4.25). Deux proble`mes
se posent alors :
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– Le signal sur bruit d’une seule pose peut eˆtre tre`s faible. Il faudra alors effectuer
une minimisation du χ2 sur l’ensemble des acquisitions. Pour une se´rie de 10 000
poses, et pour une centaine de sous-pupilles, cela correspond a` une minimisation
sur environ un million de termes simultane´ment.
– Le χ2 s’e´crit sous la forme d’un polynoˆme du sixie`me degre´ vis-a`-vis des inconnues,
il y a en conse´quence de fortes chances qu’il soit non-convexe. L’application directe
d’un algorithme de minimisation peut alors mener a` de mauvais re´sultats.
En collaboration avec Eric Thie´baut de l’observatoire de Lyon, nous avons de´veloppe´ un
algorithme adapte´, inspire´ des me´thodes d’auto-calibration utilise´es en radio-interfe´rome´trie
(Cornwell et Wilkinson 1981).
4.4.2 Les visibilite´s
Dans l’hypothe`se ou` les G sont connus, l’e´quation (4.25) est alors quadratique.
Trouver le minimum n’est plus qu’un simple proble`me de moindre carre´, avec une
solution telle que :
∂χ2
∂Vk
= 0 , ∀k (4.26)
ou` l’on de´finit, par line´arite´, la de´rive´e de la quantite´ re´elle χ2 par le complexe Vk de
































i Gj . (4.28)
Re´soudre l’e´quation (4.26) a` partir de l’expression des derive´es partielles de l’e´qua-










V †k est alors la valeur optimale au sens des moindres carre´s, pourvu que l’on connaisse
les transmissions complexes. Concre`tement, l’e´quation (4.29) permet, dans la suite de
ce paragraphe, de s’attaquer a` un proble`me plus simple, n’ayant que les facteurs de
transmission complexes comme inconnues.
4.4.3 Les facteurs de transmission complexes
La deuxie`me partie de cet algorithme consiste a` ajuster les coefficients de transmis-
















ou` V †k est donne´ par la relation (4.29). A` la valeur optimale du χ
2† on doit avoir :
∂χ2†
∂Gi
= 0 , ∀i . (4.31)
Or, sachant que Vk = V
†
k minimise le χ
2, on peut en de´duire (Lacour et al. 2006) que








= 0 , ∀i . (4.32)
Concre`tement, pour trouver la de´rive´e partielle des χ2†, il suffit de calculer la de´rive´e
partielle des χ2 ou` les Vk sont conside´re´s comme fixes et obtenus par la relation (4.29).







































































A` partir de cette dernie`re relation, nous avons e´tabli un algorithme ite´ratif permettant
de de´terminer le coefficient de transmission complexe Gi en supposant les autres Gj:j 6=i



































 + 2 w0
[∑
i















wi,j |G(n)i |2 |G(n)j |2
. (4.34)
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4.4.4 Le cas d’acquisitions multiples
Les techniques de de´convolution ne´cessitant une atmosphe`re fige´e, une se´quence
d’observation est ge´ne´ralement compose´e de multiples observations. Il semble illusoire
d’espe´rer pouvoir mesurer avec suffisamment de pre´cision les valeurs complexes V dans
le cadre d’une seule acquisition. C’est pourquoi nous avons extrapole´ cet algorithme
pour prendre en compte la pre´sence de multiples acquisitions.
Les hypothe`se faites ici sont :
– un instrument stable, sans rotation de la pupille, de fac¸on a` ce que les vecteurs
base correspondant aux Bk ne changent pas
– un objet invariant, aux visibilite´s Vk fixes
– des coefficients de transmission Gi,t variables, et des mesures de la cohe´rence elles
aussi de´pendantes du temps (µi,j,t)
















Nous pouvons alors en de´duire, comme nous l’avons fait aux paragraphes 4.4.2 et 4.4.3,
un algorithme ite´ratif qui permet d’obtenir les Gi,t optimaux en supposant que les



































 + 2 w0,t
[∑
i



















wi,j,t |G(n)i,t |2 |G(n)j,t |2
. (4.37)
Ainsi, meˆme si les coefficients de transmission des fibres restent peu connus, les visibi-
lite´s sont obtenues par une moyenne ponde´re´e sur l’ensemble des acquisitions, ce qui
permet une de´termination optimale.
4.4.5 Re´sume´ de l’algorithme
Notre algorithme se compose donc des e´tapes suivantes :
1. initialisation : choisir des coefficients de transmision (G(0)) initiaux et mettre n
a` ze´ro.
2. ge´ne´rer les visibilite´s V (n) a` partir des facteurs complexes de transmission G(n)
et de l’e´quation (4.37)
3. Si l’algorithme converge, arreˆter ; sinon poursuivre a` l’e´tape suivante
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4. calculer G(n+1) a` partir de la relation (4.36)
5. effectuer n := n + 1 et retourner a` l’e´tape 2
Cet algorithme ite´ratif a le me´rite d’eˆtre simple a` mettre en œuvre, et peu gourmand
en me´moire. Il peut ainsi traiter plusieurs dizaines de milliers d’acquisitions simultane´-
ment, ce qui est ne´cessaire pour les objets de faible brillance ou pour obtenir des images
a` tre`s grande dynamique. Il a, cependant, un certain nombre d’inconve´nients dont il
faut eˆtre conscient. Premie`rement, il n’est pas fait de´monstration de la convexite´ du
proble`me. Il est en conse´quence possible que le re´sultat obtenu ne soit pas le minimum
global. Seule la pratique permettra de mettre en e´vidence la robustesse du proce´de´.
Une autre source de proble`mes peut venir du caracte`re ite´ratif de l’e´quation (4.36).
Des oscillations stables peuvent apparaˆıtre, empeˆchant la de´couverte de la condition
d’optimalite´. Une solution serait de coupler l’algorithme a` un autre algorithme de mi-
nimisation du χ2 plus classique. Puisque le maximum de vraisemblance est une somme
de carre´s, nous pourrions utiliser un Levenberg-Marquardt (More´ 1977) couple´ avec
un algorithme de re´gion de confiance (More´ et Sorensen 1983) de fac¸on a` re´soudre ce
proble`me avec certitude. En pratique, cet algorithme n’a conduit a` aucun proble`me de
convergence.
Bien suˆr, ce travail est le fruit de nombreux travaux de´ja` existants. En premier
lieu, l’autocalibration nous a permis de simplifier le proble`me, qui ne suppose plus de
trouver simultane´ment les visibilite´s et les facteurs de transmission, mais seulement
ces derniers. Alors que Cornwell et Wilkinson (1981) proposaient de l’utiliser pour
le calcul des phases uniquement, nous l’avons e´tendu aux calculs des phases et des
amplitudes. L’e´quation (4.36) est ainsi tre`s proche de l’algorithme ite´ratif propose´ par
Matson (1991) pour traiter le bispectre (aussi ame´liore´ par Thie´baut 1994).
4.4.6 Le cas de donne´es disperse´es spectralement
La de´pendance en longueur d’onde du facteur de transmission complexe
Lorsque l’on dispose de donne´es disperse´es spectralement, on a acce`s a` des me-
sures de cohe´rence µi,j,t,λ qui sont fonctions de la longueur d’onde. Les facteurs de
transmission complexes Gi,t,λ peuvent alors eˆtre obtenus par l’algorithme ite´ratif de
l’e´quation (4.36) et les visibilite´s Vk,λ par la relation (4.37).
Cependant, si on peut e´tablir la fonction de de´pendance entre Gi,λ et la longueur
d’onde, on augmente conside´rablement la sensibilite´ de l’instrument. De cette manie`re,
on peut utiliser l’information sur la totalite´ des longueurs d’onde pour estimer les Gi,λ.
Cela est possible dans le cas de faibles perturbations a` l’echelle d’une sous-pupille. Il
est alors ne´cessaire de calculer l’expression du couplage du champ e´lectrique dans une
fibre optique monomode. Nous expliciterons ce calcul dans le chapitre suivant. Nous
allons ne´anmoins nous servir de l’expression de l’amplitude complexe couple´e dans la









(−6(u2 + v2)η2) dudv , (4.38)
ou` η est le rapport entre l’ouverture de la lentille et de la fibre, u et v les coordonne´es
dans le plan pupille (en unite´s de diame´tre de la sous-pupille) et U◦(u, v) le champ
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normalise´ rayonne´ par l’astre observe´. A partir des perturbations atmosphe´riques de la






u2 + v2 ≤ 1/2 (4.39)
0 sinon. (4.40)
En remplac¸ant l’expression du champ e´lectrique dans l’e´quation (4.38), on obtient ainsi











iφ(u, v)− 6(u2 + v2)η2) dudv , (4.41)
Reste a` faire intervenir un terme fondamental, le piston atmosphe´rique moyen sur la












(−6(u2 + v2)η2) dudv . (4.42)
De cette manie`re, il est possible d’e´crire clairement les re´sidus de phase dans la sous-
pupille :
φ˜(u, v) = φ(u, v)− Ψ (4.43)
Et de sortir de l’expression de l’amplitude complexe de couplage le de´phasage introduit











iφ˜(u, v)− 6(u2 + v2)η2
)
dudv . (4.44)
Nous allons faire ici l’approximation des faibles perturbations. Cette approximation
est possible lorsque la variance de la phase est faible. Concre`tement, cela signifie que
la taille de la sous-pupille a e´te´ choisie de fac¸on a` eˆtre proche ou` infe´rieure a` r0. On a





≈ 1 + iφ˜(u, v)− 1
2
φ˜2(u, v) (4.45)


































(−6(u2 + v2)η2) dudv . (4.46)
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Or, on peut montrer que le deuxie`me terme, imaginaire, est nul. Ceci peut se de´montrer



















(−6(u2 + v2)η2) dudv
= 0 (4.47)
Ainsi, le couplage s’e´crit sous la forme d’un terme complexe duˆ au piston moyen sur la












(−6(u2 + v2)η2) dudv . (4.48)
Puisque l’on souhaite faire ressortir la dependance du couplage en fonction de la lon-
gueur d’onde, il est inte´ressant d’e´crire les termes de de´phasage sous la forme de diffe´-
rences de marche. On e´crit de cette manie`re φ˜0 = φ˜λ et Ψ0 = Ψλ :


























Nous avons de cette fac¸on e´crit, dans l’hypothe`se de faible perturbations de phase
a` l’e´chelle d’une sous-pupille, le couplage complexe en fonction de 3 parame`tre re´els
inde´pendants de la longueur d’onde Ψ0, A1 et A2 :
A ≈ exp(iΨ0/λ)(A1 + A2/λ2) . (4.50)
Chacun de ces parame`tres varie en fonction du temps et de la fibre. Ils de´pendent donc
de t et de i. A partir de cette expression du couplage, on peut de´duire la de´pendance en
longueur d’onde des facteurs de transmission complexes. Il faut cependant tenir compte
du spectre de l’objet observe´. Celui-ci peut eˆtre de´rive´ a` partir des fre´quences spatiales






On montre ainsi que le facteur de transmission peut eˆtre de´rive´ de l’ensemble des




2) exp(iΨi,t/λ) . (4.52)
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Fig. 4.9 – Simulation de donne´es spectro-interfe´rome´triques. Malgre´ le bruit de photon
pre´sent dans les donne´es, on peut voir nettement les franges dans le domaine spatial
(figure de gauche) et les pics franges dans le domaine des puissances spectrales (figure
de droite). Les fibres sont positionne´es selon une configuration non-redondante a` une
dimension, d’emplacements 1, 3, 6, 20, 31, 41, 54, 63, 70, 78, 90 et 96 en unite´s de
longueurs arbitraires.
L’ajustement aux donne´es
Nous avons e´tabli une relation entre les facteurs de transmission complexes et trois
termes re´els, un piston Ψi,t et deux gains Ki,t et Mi,t. L’e´tape suivante consiste a` obte-
nir ces valeurs. Une technique simple consiste a` inse´rer directement les transmissions
















∣∣∣∣µ0,t,λ −∑i ∣∣∣Ki,t + Mi,tλ2 ∣∣∣2 µ0,λ∣∣∣∣2 . (4.53)
Cependant, il faut savoir que, au moment pre´cis ou` nous passons de la recherche
de termes complexes a` la recherche d’une phase et d’une amplitude, nous perdons une
grande partie de la qualite´ de l’algorithme. En effet, alors que nous pouvions additionner
une grande quantite´ de phaseurs complexes jusqu’a` obtenir un signal sur bruit ade´quat,
ce n’est plus le cas si l’on fait intervenir les phases, ou plus pre´cise´ment, le piston. Il est
e´galement inte´ressant de noter que l’on se trouve alors face a` un proble`me tre`s proche
de celui d’un chercheur de franges en interfe´rome´trie, qui se confronte a` la difficulte´ de
trouver le piston enroule´ sur les phaseurs complexes.
C’est pour ces raisons que nous avons choisi de retarder au maximum la recherche
du piston atmosphe´rique. Il est ainsi pre´fe´rable de le calculer a` partir des valeurs issues
de l’algorithme obtenu paragraphe 4.4.5. L’e´quation du χ2 permet ensuite, a` partir des
valeurs estime´es G
(n)
i,t,λ, de calculer les valeurs de maximum de vraisemblance du piston
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ou` les poids statistiques wgi,t,λ correspondent maintenant a` l’inverse de la variance des











Le faible nombre de parame`tres (3) pre´sents dans le χ2i,t de l’e´quation (4.54), rend la
minimisation possible par un algorithme tel qu’un Levenberg-Marquardt. Ne´anmoins,
il faut remarquer que la vraisemblance n’est pas un crite`re convexe vis-a`-vis de la phase.
Ce proble`me peut eˆtre re´solu en partant d’une grille de conditions initiales. Cette grille




, ∀n ∈ N tq |Ψinit| < Ψmax (4.56)
ou` Ψmax serait une estimation du piston maximum. Cette grille, couple´e a` l’algorithme
de minimisation, permet d’obtenir le minimum global pour le piston Ψ
(n)
























































La version de l’algorithme avec dispersion spectrale se compose en conse´quence des
e´tapes suivantes :
1. initialisation : choisir des coefficients de transmisions (G(0)) initiaux et mettre n
a` ze´ro.
2. ajuster sur les coefficients de transmission complexes les gains K(n) et M (n), et
les pistons Ψ(n) (faire attention a` la non-convexite´ du piston)
3. ge´ne´rer les visibilite´s V (n) a` partir des gains normalise´s, des pistons et de l’e´qua-
tion (4.57)
4. Si l’algorithme converge, arreˆter ; sinon poursuivre a` l’e´tape suivante
5. calculer G(n+1) a` partir de la relation (4.36)
6. effectuer n := n + 1 et retourner a` l’e´tape 2
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L’algorithme pre´sente´ ici est encore en de´veloppement, mais il a le me´rite de pouvoir
servir de base a` une e´tude de performance d’un instrument a` dispersion spectrale. Le
temps a malheureusement manque´ pour pouvoir simuler ses performances dans des
situations re´alistes. Nous n’avons, notamment, pas pu tester la robustesse de cette
algorithme par rapport a` celui sans dispersion spectrale. Comme nous l’avons vu, le
risque principal est celui de l’inde´termination du piston a` un facteur de 2pi. Une telle
erreur re´currente sur le piston aurait pour conse´quence de biaiser nos re´sultats. Des
travaux en cours tentent de re´pondre a` cette question, notamment dans le cas de
signaux fortement bruite´s.
Un point inte´ressant a` explorer est la statistique temporelle du piston. On pourrait
envisager un algorithme prenant en compte la variation du piston au cours du temps,
pour obtenir de meilleures estimations. Ceci permettrait, en utilisant la continuite´
temporelle des variations de phase, de diminuer le risque de sauts intempestifs de 2pi.
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4.5 La dynamique de reconstruction
4.5.1 Une approximation analytique de la dynamique
Ce syste`me permet d’obtenir les visibilite´s de l’objet observe´ avec une tre`s grande
pre´cision. Pour estimer la dynamique d’un tel proce´de´, nous avons adopte´ deux ap-
proches.
La premie`re technique est base´e sur une approximation analytique propose´e par




(δV/V )2 + (δφ)2
, (4.58)
Dans cette expression, n est le nombre total de mesures, (δV/V ) l’erreur en amplitude
et δφ l’erreur sur la phase. En conside´rant comme seule source de bruit, un bruit
de photon, l’erreur sur les fre´quences spatiales mesure´es est de
√
Nph ou` Nph est le
nombre total de photons. Pour des interfe´rences ayant un facteur de cohe´rence de 1, et






De plus, (Goodman 1985), dans le cadre d’un bruit blanc, lie l’erreur sur l’amplitude















Cette expression permet de de´duire deux conclusions importantes pour cet instrument :
– Une dynamique infinie est the´oriquement accessible pourvu que l’on observe la
source suffisamment longtemps
– La limitation due au bruit de photon est accentue´e parce que la localisation
spatiale des photons est perdue
Ce dernier point a pour conse´quence de limiter de fac¸on importante la dynamique
possible. En effet, obtenir une dynamique de 1010 ne´cessiterait ≈ 1020 photons, soit
plusieurs centaines de jours d’inte´gration sur un te´lescope de dix me`tres pour une
source de magnitude 0 dans le visible.
4.5.2 Les simulations de l’instrument
Les caracte´ristiques de la simulation
Pour effectuer ces simulations, nous avons utilise´ “YAO”1, un logiciel de simulation
d’optique adaptative de´veloppe´ par Franc¸ois Rigaut. Toute la programmation a e´te´
1http ://www.maumae.net/yao/
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Fig. 4.10 – Logiciel de simulation d’optique adaptative “YAO”. A droite est repre´sente´
le de´tecteur du Shack-Hartmann, a` gauche, la re´ponse impulsionnelle instantane´e. On
peut voir, en bas a` gauche, la position du miroir de´formable et du miroir tip/tilt. Le
Strehl obtenu a` chaque ite´ration est repre´sente´ par la courbe en bas a` droite.
faite en langage Yorick2, un langage interpre´te´ sous licence GNU a` l’e´criture proche du
C.
“YAO” nous a permis de simuler un te´lescope optique de 8 me`tres, dote´ d’une
optique adaptative classique optimise´e pour fonctionner dans l’infrarouge. Nous avons
ensuite simule´ des conditions de turbulences atmosphe´riques – que nous avons choisies
plutoˆt bonnes – correspondant a` un r0 de 20 centime`tres a` une longueur d’onde de 630
nanome`tres. Pour cela, nous avons utilise´ une atmosphe`re compose´e de 4 couches de
turbulences distinctes a` des altitudes de 0, 400, 6 000 et 9 000 me`tres. La vitesse de
de´placement de ces couches est une variable importante car elle conditionne le temps
de cohe´rence. Nous avons utilise´ des vitesses de de´placement allant de 6 a` 20 m.s−1
en fonction de la hauteur de la couche turbulente. L’optique adaptative consiste en un
syste`me de de´tection de front d’onde de type Shack-Hartmann et un miroir de´formable
dote´ de 12x12 actionneurs. La fre´quence de la boucle d’asservissement est de 500 Hz,




magnitude 5. La figure 4.10 est une copie d’e´cran de l’affichage“YAO”. On voit, a` droite,
le de´tecteur du Shack-Hartmann et, a` gauche, la re´ponse impulsionnelle instantane´e.
En bas a` gauche est repre´sente´ l’e´tat du miroir de´formable et du tip/tilt. La courbe
en bas a` droite repre´sente le Strehl obtenu apre`s chaque ite´ration. On peut noter un
Strehl moyen aux alentours de 0,2, ce qui reste e´leve´ pour une observation a` 630 nm. Il
faut cependant rester conscient que cette optique adaptative est the´orique et ne refle`te
pas certaines autres causes de limitations, comme les erreurs de calibration ou celles
de la matrice d’inversion.
Le re´arrangement de la pupille est effectue´ par la division de la pupille d’entre´e
en 132 sous-pupilles hexagonales. Chacune de ces sous-pupilles est filtre´e par le mode
fondamental d’une fibre optique monomode. Le taux d’injection maximum dans les
fibres, via une sous-pupille hexagonale, est de 78%. Cependant, a` une longueur d’onde
de 630 nm, le taux d’injection est bien plus faible. Nos simulations nous ont permis de
mesurer un taux d’injection de ≈ 5% pour des sous-pupilles de tailles 5 r0, et de ≈ 20%
lorsque l’optique adaptative est active´e. Les 132 sous-pupilles sont ensuite re´arrange´es
selon une configuration non-redondante en deux dimensions, de manie`re a` produire un
total de 8 646 fre´quences spatiales distinctes.
Le temps d’acquisition total a e´te´ fixe´ a` 40 secondes. Cependant, le temps de co-
he´rence de l’atmosphe`re ne´cessite des acquisitions tre`s rapides, dont nous avons choisi
de fixer la dure´e a` 4 millisecondes. Cette pe´riode d’acquisition correspond a` deux de´-
placements du miroir de´formable, pour permettre de prendre en compte l’effet de ces
de´placements au cours des acquisitions. Nous avons ensuite ajoute´ un bruit Gaussien
sur le de´tecteur pour prendre en compte le bruit de photon (il s’agit d’une approxi-
mation du bruit Poissonnien valable lorsque le nombre de photons est important). La
quantite´ de photons a e´te´ de´termine´e pour une bande passante de 60 nm et un taux de
couplage moyen dans les fibres de 5% (en l’absence d’optique adaptative). Aucun bruit
de de´tecteur n’a e´te´ ajoute´ car le syste`me a e´te´ de´fini pour fonctionner dans le visible.
Nous nous sommes en conse´quence place´ dans le cas de l’utilisation d’une came´ra a`
comptage de photon.
L’effet de la chromaticite´ de la lumie`re a e´te´ ignore´. Il a e´te´ pris le parti de conside´rer,
lors de cette simulation, que le proble`me du chromatisme e´tait un proble`me technique,
pouvant eˆtre ge´re´ lors de la conception de l’instrument. Il existe, en effet, plusieurs
solutions techniques, dont celle consistant a` disperser les franges sur le de´tecteur.
La fonction de transfert optique
Le premier test que nous avons effectue´ a consiste´ a` imager les fonctions de transfert
instrumentales, ou plutoˆt, les re´ponses impulsionnelles. A` titre de comparaison, nous
avons e´tudie´ trois cas. Ceux-ci ont le me´rite de pouvoir eˆtre calcule´s simplement, a`
partir des coefficients de transmission complexes de la pupille.
La premie`re fonction de transfert optique (FTO) est celle que l’on obtiendrait pour
une longue pose. En utilisant une notation discre`te du champ dans la pupille (les G),





































interférométrie des taveluresPose longue Réarrangement de la pupille
Fig. 4.11 – Images des re´ponses impulsionnelles obtenues a` partir de trois tech-
niques diffe´rentes. L’acquisition consiste en 10 000 poses de 4 ms sur un te´lescope de 8
me`tres, dans le domaine visible, et en pre´sence d’une atmosphe`re turbulente (r0 = 20
cm). Le calcul de la transforme´ de Fourier de ces images a e´te´ obtenu par les e´qua-
tions (4.62), (4.63) et (4.64). Elles correspondent respectivement a` une acquisition
longue pose, a` une de´convolution par interfe´rome´trie des tavelures et a` un syste`me
avec re´arrangement de pupille. Tous les cas ont e´te´ calcule´s avec ou sans la pre´sence




























Fig. 4.12 – Coupes horizontales des re´ponses impulsionnelles pre´sente´es figure 4.11
Cette valeur correspond a` la moyenne temporelle des fonctions de transfert instantan-
ne´es. De manie`re similaire, on peut de´duire une fonction de transfert optique dans le
cas d’un traitement post de´tection proche de l’interfe´rome´trie des tavelures. Dans ce
type de me´thode, il est souvent effectue´ la somme de la densite´ spectrale de puissance
de l’image d’un coˆte´, et le bispectre de l’autre. Le biais introduit par le bruit de photon
est ensuite retranche´, et l’image obtenue par de´convolution. En ne´gligeant l’influence






Enfin, la technique que nous proposons, permet de calculer l’influence des facteurs de
transmission G˜ par l’algorithme pre´sente´ section 4.4. La fonction de transfert optique










Il faut noter, cependant, que cette OTF est physiquement e´chantillonne´e, ce qui se
traduit pratiquement par une limitation du champ spatial observe´.
Les re´sultats sont repre´sente´s figure 4.11 sous la forme de re´ponses impulsionnelles.
Les images de la partie supe´rieure de la figure correspondent aux re´sultats obtenus
avec un front d’onde non-corrige´, et la partie infe´rieure avec l’activation de l’optique
adaptative. Un premier re´sultat est que l’optique adaptative, meˆme si elle n’est pas
conditionne´e pour fonctionner aux longueurs d’onde du visible, permet de gagner en
re´solution. Cependant, la dynamique est tre`s faible, de l’ordre de 20. Nous avons trace´
figure 4.12 les coupes horizontales des re´ponses impulsionnelles. On peut noter l’inte´reˆt
de la technique d’interfe´rome´trie des tavelures (aussi appele´e technique speckle) qui
permet, meˆme sans optique adaptative, de restituer une image a` la limite de diffraction.
La dynamique maximale est alors obtenue lorsque l’on conjugue une technique speckle
avec une optique adaptative. La dynamique reste cependant faible, infe´rieure a` 50.
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Lorsque l’on utilise l’algorithme pre´sente´ section 4.4 pour estimer les coefficients de
transmission, on peut voir sur les panneaux de la figure 4.11 qu’une tre`s grande dyna-
mique peut eˆtre obtenue. On arrive, d’ailleurs, a` reconstituer une fonction de transfert
tre`s proche de la tache d’Airy. On peut voir figure 4.12 que les anneaux d’Airy ne sont
pas parfaitement de´termine´s. Ceci est duˆ au filtrage hexagonal de la pupille par les
fibres optiques. Ce re´sultat montre qu’il est possible d’obtenir une dynamique supe´-
rieure a` 103 a` une distance angulaire de quelques λ/D de l’e´toile centrale. Cependant,
parce que la re´ponse impulsionnelle est stable et connue, il est possible de l’ajuster
pour obtenir une dynamique encore plus grande. C’est ce que nous avons fait par la
suite pour reconstruire des images a` tre`s haute dynamique.
Les images reconstruites
L’e´tape suivante consiste a` reconstruire une image a` partir d’un objet complexe.
Pour cela, nous avons conside´re´ une e´toile centrale de magnitude variable (0, 5, 10, 15
mag), entoure´e d’un disque circumstellaire. Le disque a un rapport de brillance avec
l’e´toile centrale de 10−2, ainsi qu’une re´partition de´croissante exponentielle. Nous avons
aussi ajoute´ a` ce disque deux compagnons, de brillances 1/1 000 et 1/10 000.
Comme nous les avons pre´ce´demment calcule´s, les facteurs de transmission com-
plexes G sont obtenus par l’algorithme de l’e´quation (4.36) sur les 10 000 acquisitions.
Nous en avons de´duit les visibilite´s de l’objet par la relation (4.37). Enfin, nous avons
utilise´ les visibilite´s pour reconstruire une image. Il est inte´ressant de noter que l’on a
alors le choix de la re´ponse impulsionnelle. Ainsi, si on multiplie les visibilite´s par une
fonction Gaussienne, la re´ponse impulsionnelle sera une Gaussienne. Si on les multiplie
par une fonction de transfert en forme de coˆne, on obtiendra alors une re´ponse impul-
sionnelle en forme de tache d’Airy. Ce choix de´pend en conse´quence de nos objectifs
scientifiques. Dans notre e´tude, parce que l’on souhaite mettre en e´vidence la dyna-
mique maximale, nous avons multiplie´ nos visibilite´s par une fonction Gaussienne. Au
prix d’une le´ge`re perte en re´solution spatiale, nous avons pu obtenir des dynamiques
nettement supe´rieures aux limitations dues aux anneaux d’Airy.
Ces re´sultats sont pre´sente´s figures 4.13 et 4.14. Dans le cadre des donne´es simule´es
sans optique adaptative (AO), le bruit de photons est clairement la cause de la limi-
tation en dynamique. On peut voir que lorsque la magnitude de l’objet augmente, la
dynamique diminue line´airement. Nous avons repre´sente´ dans le tableau 4.1 la dyna-
mique des images en fonction de la magnitude de l’objet. La dynamique a e´te´ obtenue
a` partir de la variance d’une section bruite´e de l’image. Celle-ci est compare´e a` la dyna-
mique the´orique telle que nous l’avons calcule´e section 4.5.1. Nous pouvons constater
une dynamique effective tre`s proche de la dynamique the´orique, calcule´e a` partir du
bruit de photons seulement. Ainsi, il a effectivement e´te´ reconstruit une image avec
une dynamique de 106. Ceci est une confirmation de la limite instaure´e par le bruit de
photons et non plus par le bruit des turbulences atmosphe´riques. Ceci est remarquable
pour des observations obtenues avec un te´lescope de 8 me`tres aux longueurs d’onde
visibles.
Notre travail a e´galement permis de mettre en lumie`re l’influence de l’optique adap-
tative. Comme l’indique le tableau 4.1, l’utilisation de cette technique permet de gagner
en dynamique lorsque l’objet est faiblement brillant (mag > 10). Cependant, nous avons











Fig. 4.13 – Ces simulations pre´sentent des images reconstruites par la me´thode de
re´arrangement de pupille. L’objet central est une e´toile de magnitude variable (entre
0 et 15). L’environnement de l’e´toile consiste en un disque d’accre´tion de brillance
1/100 celle de l’e´toile, et de deux compagnons de flux respectifs un millie`me et un
dix-millie`me. Les compagnons sont entoure´s en rouge sur l’image reconstruite en haut
a` gauche.
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Fig. 4.14 – Coupes horizontales des images reconstruites pre´sente´es figure 4.13
Tab. 4.1 – Dynamique des images de la figure 4.13










0 1, 1× 106 0, 9× 106 2, 4× 106 1, 8× 104
5 1, 1× 105 1, 5× 105 2, 4× 105 1, 7× 104
10 1, 1× 104 1, 3× 104 2, 4× 104 1, 6× 104
15 1, 1× 103 0, 8× 103 2, 4× 103 1, 2× 103
a Dynamique pre´dite par l’e´quation (4.61).
b Dynamique mesure´e a` partir de l’e´cart type constate´ sur le fond des images re-
construite de la figure 4.13.
calculs nous a permis d’aboutir a` la conclusion que l’optique adaptative limitait bien
la dynamique. Ceci est duˆ au petit de´placement du miroir. En effet, la boucle d’asser-
vissement de´place le miroir toutes les 2 ms, alors que le temps d’inte´gration d’une pose
est de 4 ms. Ce re´sultat ne remet cependant pas en cause l’utilite´ de conjuguer notre
syste`me a` une optique adaptative. Il montre, ne´anmoins, l’inte´reˆt d’une e´tude de´taille´e
d’un tel syste`me, ou` l’optique adaptative serait configure´e pour ne pas introduire de
bruit. Cela pourrait se faire, par exemple, en autorisant des de´placements du miroir
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5.1 Introduction
Il existe deux types de parame`tres entrant en jeu lors de la conception de l’instru-
ment. Un certain nombre d’entre eux sont lie´s a` l’environnement de l’instrument et ne
peuvent eˆtre modifie´s. Il s’agit de :
– D, le diame`tre du te´lescope
– r0, le parame`tre de Fried. Il correspond au diame`tre d’une surface cohe´rente dont
la variance de la phase (σφ) est infe´rieure a` 1 radian. Pour un syste`me comprenant
une optique adaptative, nous utiliserons a` la place de r0 le parame`tre de Fried
ge´ne´ralise´ ρ0 (Cagigal et Canales 2000).
– Les bruits de photon et de de´tecteur.
Ensuite, en fonction de ceux-ci, il faut choisir un certain nombre de parame`tres phy-
siques optimisant les performances finales. Ces parame`tres libres sont :
– M , le nombre de sous-pupilles et de fibres optiques
– d, la taille des sous-pupilles
– η, le rapport entre l’ouverture nume´rique des lentilles et celle des fibres
– ∆λ/λ0 la bande passante spectrale
– D′/d′, le rapport maximal de taille entre la sous-pupille de sortie et la distance
se´parant deux sous-pupilles.
Il s’agit de simuler l’influence de chacune de ces valeurs dans le cadre des parame`tres
fixes. Par exemple, le diame`tre du te´lescope contraint le nombre de sous-pupilles par
la relation :
Md2 ≤ D . (5.1)
Or, ces parame`tres influent souvent sur diffe´rents facteurs. Nous nous focaliserons au
cours de ce chapitre sur la sensibilite´ de l’instrument et les sources d’erreurs sur les
visibilite´s (voir tableau 5.1 ci-dessous).
Tab. 5.1 – Influence des caracte´ristiques de l’instrument
d η ∆λ/λ0 D
′/d′ Paragraphe
Champ de la fibre X X 5.3.1
Bruit de confusion X X 5.3.2
Champ de l’interfe´rome`tre X X 5.4.4
Bruit de piston X X 5.4.5
Sensibilite´ X X X X
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5.2 L’injection dans les fibres monomodes
5.2.1 La relation entre plan pupille et plan image
Au cours de ce chapitre, nous serons re´gulie`rement amene´ a` calculer l’amplitude
complexe du rayonnement e´mis par la source astrophysique. Pour cela, il est parfois
inte´ressant de l’e´tablir dans le plan pupille du telescope, mais aussi dans le plan du
de´tecteur (pour former une image) ou encore dans le plan de la fibre optique (pour
calculer le taux d’injection). La correspondance entre le champ dans le plan pupille et
celui dans le plan focal est de´crite par la relation de Fraunhoffer.
Concre`tement, cette relation e´tablit qu’un champ e´lectrique dans le syste`me de
coordonne´es de la pupille E◦(x1, y1) se diffracte de fac¸on a` produire un champ E•(x2, y2)
a` une distance f telle que :
E•(x2/f, y2/f) ∝ TF (E◦(x1/λ, y1/λ)) , (5.2)
ou` TF est l’ope´rateur transforme´e de Fourier. Sans optique, cette relation est ve´rifie´e
dans le cas ou` f est suffisament grand (f  pi(x21+y21)
λ
). Lorsque l’on utilise une lentille
(ou un mirroir) pour faire converger la lumie`re, cette relation est ve´rifie´e au point focal.
Dans ce chapitre, nous utilisons le sigle ◦ pour de´signer le champ dans le plan
pupille, et • le champ dans le plan focal. Les coordonne´es respectivement utilise´es sont
(u,v) en unite´ de longueur d’onde, et (α, β) en unite´ de distance focale. Ceci permet de
simplifier la relation de Fraunhoffer qui, en faisant usage de ces coordonne´es conjugue´es,
s’e´crit :
E•(α, β) ∝ TF (E◦(u, v)) . (5.3)
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Fig. 5.1 – Flux en sortie de fibre. La diffraction cre´e un champ divergeant, quasi-
Gaussien. Il peut eˆtre caracte´rise´ par une largeur fixe´e par un seuil de 5% (e−3) ou de
13,5% (e−2). Dans le cœur de la fibre, le champ est de´fini par le diame`tre modal w0.
L’ouverture nume´rique correspond a` un angle que nous de´finirons au cours de cette
the`se par le niveau d’intensite´ de 5%.
Certain parame`tres fondamentaux caracte´risent les fibre optiques monomodes. Ils
sont de´termine´s par la physique de la fibre et servent de re´fe´rence lors de l’achat des
fibres. Il s’agit de :
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– L’ouverture nume´rique ON , angle duˆ a` la diffraction de la lumie`re a` la sortie
de la fibre. Cette valeur est quasi achromatique. Dans le cas d’une fibre a` saut
d’indices, elle est fixe´e par l’indice de la fibre et de son cœur : ON =
√
n2c − n2g.
Cette valeur est importante car elle peut eˆtre de´termine´e expe´rimentalement a`
partir du seuil de 5% du flux maximum (figure 5.1).
– Le diame`tre du mode fondamental w0 (en anglais, MFD pour Mode Field Dia-
meter) est une longueur chromatique et ne correspond pas ne´cessairement au
diame`tre du coeur. Alors que l’ouverture nume´rique est de´finie par un seuil d’in-
tensite´ de 5%, le diame`tre est caracte´rise´ par le seuil de 13,5%. La relation entre








– La fre´quence de coupure λc. Il s’agit de la limite spectrale pour que la fibre se com-
porte comme une fibre monomode. Aux longueurs d’ondes infe´rieures, d’autres
modes apparaissent. L’utilisation d’une fibre monomode se fait ge´ne´ralement dans
le domaine spectral λc < λ < 1, 3λc. Aux longueurs d’ondes supe´rieures, la fibre
devient sensible aux courbures et le facteur de transmission de´croˆıt. λc est relie´





Le champ dans la fibre est a` syme´trie circulaire, avec une amplitude proche d’une






Dans un plan image fictif de´fini par une focale f , le champ en coordonne´es angulaires
donne :
E•(α, β) ∝ exp
(
−4(α




Nous pouvons alors utiliser la transforme´e de Fourier qui lie le champ dans le plan
pupille au champ du plan focal (e´quation (5.3)) pour en de´duire le champ pupillaire
associe´ au mode fondamental de la fibre :








qui peut e´galement s’e´crire d’apre`s l’e´quation (5.4) :







Il est inte´ressant de noter que l’amplitude du champ dans la pupille est une Gaussienne
de largeur inde´pendante de la longueur d’onde (parce que u et v sont en unite´s de
longueur d’onde, uλ et vλ repre´sentent des distances achromatiques).
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5.2.3 L’efficacite´ de couplage
L’amplitude complexe couple´e dans la fibre A est le produit scalaire normalise´ du
mode fondamental de la fibre (E) par le champ e´lectrique incident (U) :
A =
∫∫ +∞
−∞ U•(α, β) . E
?
•(α, β) dαdβ∫∫ +∞




Elle peut eˆtre calcule´e de la meˆme fac¸on par le recouvrement des champs dans le plan
pupille (the´ore`me de Parceval-Plancherel) :
A =
∫∫ +∞
−∞ U◦(u, v) . E
?
◦(u, v) dudv∫∫ +∞




L’e´quation du champ de la fibre dans le plan pupille a e´te´ e´tablie en e´quation (5.9).
En faisant intervenir le diame`tre de la sous-pupille (d) et le rapport d’ouverture nume´-























ou` u, v et d sont respectivement les coordonne´es dans le plan pupille et le diame`tre de
la sous-pupille. L’amplitude complexe couple´e peut ainsi s’e´crire pour un quelconque


















L’efficacite´ de couplage correspond a` l’e´nergie injecte´e dans la fibre par rapport a`
l’e´nergie totale incidente. Elle est e´gale au carre´ du module de l’amplitude complexe :
ρ = |A|2 . (5.15)
5.2.4 L’injection dans le cas d’un front d’onde plan
Pour une pupille pleine, et en l’absence de perturbations atmosphe´riques, le champ







u2 + v2 ≤ d/2λ
0 sinon.
(5.16)
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Fig. 5.2 – A gauche : efficacite´ de couplage en fonction du rapport d’ouverture
η = ONlentille/ONfibre. Dans le cas d’un front d’onde incident cohe´rent, l’efficacite´ de
couplage est maximale pour η = 0, 92. A droite : le champ e´lectrique associe´ a` la fibre

























Nous l’avons repre´sente´e figure 5.2, ainsi que les champs pupillaires correspondant a`
son maximum. Celui-ci est obtenu pour η = 0, 92 et correspond a` une efficacite´ de
couplage de 81 %.
5.2.5 La sensibilite´ dans le cas d’un front d’onde perturbe´
Lorsque le bruit de de´tecteur domine, la sensibilite´ de l’instrument est lie´e au nombre
de photons rec¸us par pixel, et non directement a` celui collecte´ par l’ensemble de la
pupille. Plus exactement, a` nombre de photons fixe, plus on utilise de fibres, plus la
sensibilite´ de´croˆıt.
Ainsi, une caracte´risation de la sensibilite´ peut eˆtre obtenue a` partir de l’e´nergie
couple´e en moyenne dans une fibre. Cette e´nergie est proportionnelle a` l’efficacite´ de
couplage et a` l’aire de la sous-pupille. Dans le cas d’un front d’onde incident parfai-
tement plan, la sensibilite´ maximale est obtenue pour η = 0, 92 et un diame`tre de
sous-pupille maximal. Lorsque le front d’onde est perturbe´ par l’atmosphe`re, la sen-
sibilite´ maximale n’est plus obtenue pour une valeur unique de η. Nous avons utilise´
un logiciel de simulation de fronts d’ondes perturbe´s pour en de´duire une moyenne de
l’efficacite´ de couplage en fonction du rapport d/r0. La the`se d’Asse´mat (2004) de´crit
ce logiciel en de´tails.
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Fig. 5.3 – A gauche : ρd2, une quantite´ proportionnelle a` l’e´nergie injecte´e dans une
fibre, en pre´sence de turbulences atmosphe´riques. Pour une petite pupille l’e´nergie
injecte´e est maximale pour η = 0, 92. Lorsque la taille de la pupille augmente, le η
maximisant l’e´nergie couple´e change. Nous l’avons repre´sente´ sur la courbe de droite,
et approxime´ par la relation : η = 0.115 d/r0 + 0.92 (courbe en pointille´s).
Nos re´sultats montrent que l’augmentation de la taille de la pupille n’entraˆıne pas
obligatoirement une augmentation notable de l’e´nergie injecte´e. A` r0 fixe´, l’e´nergie
est proportionnelle a` ρd2. Nous avons repre´sente´ cette valeur en fonction de d sur le
graphique de gauche de la figure 5.3 (d est donne´ en unite´ de r0). La courbe rouge
repre´sente la valeur optimale en l’absence de perturbations (η = 0, 92). Les autres
courbes correspondent a` diffe´rentes valeurs de η comprises entre 0,9 et 1,5. Un certain
nombre de conclusions peuvent en eˆtre tire´es :
– Lorsque d/r0 < 2, le choix du facteur de couplage n’est pas de´terminant si 0, 9 <
η < 1, 5.
– L’efficacite´ de couplage optimale est obtenue pour une ouverture nume´rique de
la fibre plus faible. Nous avons ajuste´ une loi affine aux donne´es de la figure 5.3,
qui nous donne la valeur optimale du rapport d’ouverture en fonction de la taille




= 0.115 d/r0 + 0.92 . (5.20)
– Lorsque d/r0 > 3, l’e´nergie injecte´e n’augmente plus que marginalement.
A la lumie`re de ces re´sultats, une valeur optimale en terme de sensibilite´
est obtenue pour une taille de sous-pupille d = 3r0 et un rapport d’ouvertures
nume´riques η = 1, 25.
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5.3 Le champ de la fibre et le phe´nome`ne de confusion
La re´solution de l’instrument est fixe´e par le diame`tre D de la pupille totale du
te´lescope. Le nombre d’e´le´ments de re´solution est de´termine´ par le champ observe´
sur le ciel. Celui-ci est de´termine´ par le champ vu par chaque fibre individuelle, et
s’obtient par un calcul d’efficacite´ de couplage similaire a` celui effectue´ dans la section
pre´ce´dente.
5.3.1 Le champ dans le cas d’un front d’onde plan







































] d = ro
d = 2ro
d = 3ro
Fig. 5.4 – A gauche : efficacite´ de couplage en fonction de la position de l’e´toile dans
le ciel, en l’absence de perturbations atmosphe´rique. Le champ injecte´ dans la fibre
est en unite´s de λ/d, et peut ainsi eˆtre aise´ment compare´ a` l’e´le´ment de re´solution de
l’instrument qui est de λ/D. A droite : l’e´nergie couple´e en fonction du parame`tre η,
en pre´sence de turbulences atmosphe´riques. Lorsque ce parame`tre augmente, le champ
augmente. Cependant, passe´e une valeur optimale, l’accroissement de η se traduit e´ga-
lement par une diminution du flux couple´ dans la fibre.
Lorsque l’objet observe´ n’est plus sur l’axe du te´lescope, le champ incident est
incline´ par rapport au champ de la fibre. L’efficacite´ de couplage pour une source hors
axe de´finit ainsi le champ de la fibre. Pour une source distante dans la direction de u







u2 + v2 ≤ d/2λ
0 sinon
, (5.21)
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La figure 5.4 repre´sente le champ (ε en unite´s de λ/d) pour diffe´rentes valeurs de η.
Celui-ci est fortement limite´ par l’injection dans la fibre. Par exemple, pour un te´lescope
de diame`tre D = 7d, l’e´le´ment de re´solution est de λ/7d. Or, pour η = 0, 92, nous avons
un champ total a` mi-hauteur de 0, 6λ/d. Il n’est alors compose´ que de 4 e´le´ments de
re´solution. C’est pourquoi il est pre´fe´rable de choisir η aussi grand que possible. Pour
pouvoir de´cider d’un compromis entre champ et flux injecte´, nous avons repre´sente´ ces
valeurs dans la partie de droite de la figure 5.4.
Accroˆıtre η permet d’augmenter le champ, mais cela se fait au prix d’une
perte en sensibilite´. Il s’agit alors d’obtenir un compromis entre champ et
sensibilite´.
5.3.2 Le bruit de confusion





















































































































































Fig. 5.5 – Partie supe´rieure : champ de vue moyen de l’instrument en pre´sence de
turbulences. Trois cas sont e´tudie´s ou` d = r0, 2r0 et 3r0. Partie infe´rieure : e´cart
d’efficacite´ de couplage entre le champ sans (graphique de gauche de la figure 5.4) et
en pre´sence de turbulences. On peut noter une zone critique (entre 1 et 2 λ/d) ou` la
pre´sence d’un objet introduirait un bruit de confusion important.
Le bruit de confusion est e´galement un parame`tre qui doit entrer en jeu lors de la
caracte´risation de l’instrument. Ce bruit correspond a` l’influence de la turbulence sur
135
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le champ de vue des fibres. Le tip et le tilt atmosphe´riques, notamment, font que les
fibres ne “regardent” pas toutes ne´cessairement dans la meˆme direction. La visibilite´
alors mesure´e peut ainsi eˆtre fausse´e. A` ce titre, l’observation d’un syste`me binaire peut
s’ave´rer proble´matique si le flux injecte´ dans les fibres ne provient pas simultane´ment
des deux objets, ou si les rapports de flux injecte´s pour les deux objets varient d’une
fibre a` l’autre (Guyon 2002).
Pour mesurer cet effet, nous avons utilise´ l’e´quation (5.23) a` laquelle nous avons
ajoute´ la pre´sence de perturbations atmosphe´riques. Nous en avons de´duit le champ de
vue moyen des fibres en pre´sence de turbulences. Les re´sultats sont pre´sente´s figure 5.5
pour trois tailles de sous-pupille : r0, 2r0 et 3r0. Sans surprise, la pre´sence de turbulences
augmente le champ, d’un facteur pouvant aller jusqu’a` trois dans le cas d = 3r0. La
diffe´rence entre le champ d’une fibre sans et avec turbulence est repre´sente´e dans les
trois graphiques du bas de la figure 5.5. Ceux-ci re´ve`lent clairement un espace du champ
(entre 1 et 2 λ/d) ou` la pre´sence d’un objet introduirait une source d’erreur dans la
mesure des visibilite´s. Cependant, il n’est pas aise´ d’en de´duire un crite`re pour estimer
l’influence de ce flux sur les visibilite´s ge´ne´re´es par l’algorithme ite´ratif du Chapitre
3. Nous pouvons ne´anmoins retirer de cette e´tude que le bruit de confusion diminue
lorsque η augmente, ou lorsque le rapport d/r0 diminue.
En conclusion, et en conside´rant la taille d’une sous-pupille choisie de
fac¸on a` maximiser la sensibilite´ de l’instrument, il est pre´fe´rable de choisir
un η le plus e´leve´ possible afin de maximiser le champ et de minimiser
le bruit de confusion. A cet e´gard, augmenter η de 10% par rapport a` sa
valeur de couplage optimale ne fait diminuer que marginalement le taux de
couplage (voir tableau 5.2).
136
5.4 Recombinaison et bande spectrale 137
5.4 Recombinaison et bande spectrale
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Fig. 5.6 – Sche´ma d’un syste`me de recombinaison a` deux faisceaux
Le champ e´lectrique dans la pupille de sortie est compose´ du champ sortant de cha-
cune des fibres optiques. Pour effectuer une analyse de´taille´e de l’influence du mode de
recombinaison, nous avons travaille´ sur un syste`me simple de recombinaison a` deux fais-
ceaux. Le sche´ma de la figure 5.6 repre´sente un tel syste`me. Les parame`tres physiques
entrant en jeu dans la recombinaison sont :
– d′, le diame`tre d’un faisceau de sortie de´fini tel que : d′ = 2f ON
– D′, la distance se´parant les deux faisceaux dans le plan pupille
– f ′ la focale de la lentille de recombinaison. Cette focale intervient dans le calcul
de la largeur de la tache de diffraction. Nous nous sommes affranchis de cette
valeur par l’utilisation des coordonne´es angulaires du plan focal (α = x/f ′ et
β = y/f ′)
Interviennent e´galement le champ transmis par chacune des fibres (g1 et g2) et leur
de´phasage (∆φ). A` partir de l’e´quation (5.9), nous avons de´duit le champ dans la
pupille de recombinaison :







pour le premier faisceau, et pour le second :






∗ δ(u + D′/2λ) . (5.25)
La transforme´e de Fourier (relation (5.3)) nous donne le champ dans le plan focal
image, soit
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et






exp(i∆φ− ipiD′/λα) , (5.27)
L’image obtenue sur le de´tecteur correspond a` l’e´nergie de la somme des champs
e´lectriques des deux fibres. S’ils sont cohe´rents (source ponctuelle), ils s’additionnent de
manie`re complexe, s’ils ne le sont pas, ce sont les modules au carre´ qui s’additionnent.
Dans la suite de ce raisonnement, nous supposerons une source ponctuelle, cohe´rente
(V (u, v) = 1). Ainsi :
I(α, β) = |E1•(α, β) + E2•(α, β)|2 (5.28)
nous donne :













2 + 2g1g2 cos(2piD




Deux termes importants caracte´risent l’image sur le de´tecteur. Le premier correspond a`
la modulation dans laquelle re´side l’information sur la cohe´rence et la phase des franges.
Le deuxie`me terme correspond a` l’enveloppe de l’image. Il s’agit d’une Gaussienne qui
est l’image des cœurs des fibres optiques projete´e sur le de´tecteur. Alors que la largeur
de cette Gaussienne de´pend de la taille de la sous-pupille de sortie d′, la fre´quence
de modulation des franges de´pend de l’e´cart entre deux sous-pupilles D′. Pour une
fre´quence d’e´chantillonage suffisante (D′ > 2d′), il est tout a` fait possible, au bruit de
photons et de de´tecteur pre`s, de mesurer avec pre´cision l’amplitude et la phase des
franges. Cela change lorsque l’on conside`re l’aspect chromatique de la lumie`re.
5.4.2 La modulation spatiale en polychromatique
Si l’objet astrophysique observe´ est achromatique, l’image obtenue est, quant a` elle,
chromatique. Elle correspond a` la somme des images aux diffe´rentes longueurs d’onde.




I(α, β, λ)dλ , (5.31)
ou` λ0 correspond a` la longueur d’onde centrale. Cependant, avant d’entreprendre l’inte´-
gration, il est important d’e´tudier l’aspect chromatique du de´phasage entre les champs
des deux fibres optiques. Plus exactement, puisque le piston, mesure´ en diffe´rence de
marche, est achromatique, le de´phasage est proportionnel a` la longueur d’onde. Nous
pouvons alors obtenir un terme de de´phasage achromatique ∆φ0 en effectuant le chan-
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Fig. 5.7 – Influence du chromatisme sur les franges. A gauche : franges achromatiques.
La longueur de cohe´rence est infinie et les franges sont pre´sentes sur la totalite´ de
l’image. A droite : le chromatisme entraˆıne la modulation des franges par une fonction
en sinus cardinal.
Ainsi, le caracte`re chromatique de l’image observe´e apparaˆıt entie`rement lorsqu’elle est
e´crite sous la forme :

















Par souci de simplification, nous utiliserons une e´criture en fonction du nombre d’onde
ν = 1/λ :


















L’influence de la longueur d’onde porte sur trois termes distincts :
– L’objet ayant une certaine “couleur”, celle-ci induit une variation spectrale d’in-
tensite´ S(ν). Dans le cas d’une e´toile de tempe´rature 6000K observe´e aux lon-
gueurs d’ondes du visible, S(ν) est a` peu pre`s constant. L’hypothe`se S(ν) = S(ν0)
sera utilise´e par la suite.
– L’enveloppe est e´galement modifie´e par le chromatisme. La largeur de la Gaus-
sienne diminue avec la longueur d’onde. Pour simplifier les calculs suivants, nous
ne´gligerons l’influence chromatique de l’enveloppe et nous l’approximerons par








– Le terme de modulation sera lui aussi affecte´ par la superposition de franges
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aux diffe´rentes fre´quences. Ce phe´nome`ne cre´e une perte de cohe´rence spatiale
moyenne (voir figure 5.7) qui est l’objet du travail suivant.
























































































Amplitude de modulation (= A(1,2)(α, β))
cos (2piD′ν0α−∆φ0)
(5.37)
Les deux premiers termes correspondent au flux obtenu par chaque fibre inde´pendem-
ment. Le troisie`me terme correspond au terme de modulation ge´ne´re´ par la cohe´rence
de l’onde lumineuse. Ainsi :
I(α, β) = I1(α, β) + I2(α, β) + 2A(1,2)(α, β) cos ((2piD
′α− λ0∆φ0)ν0) . (5.38)
140
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5.4.3 L’influence de la bande passante sur le facteur de cohe´rence















































































































Enfin, en effectuant le changement de variable γ = d′αν0 en peut encore simplifier






















Le facteur de cohe´rence de´pend de trois termes : la bande spectrale ∆ν
ν0
, le taux de
dilution de la pupille de sortie D
′
d′
et le de´phasage ∆φ0. Les deux premiers parame`tres
sont a` de´terminer lors de la conception de l’instrument. Pour disposer d’une sensibilite´
optimale de l’instrument, il est important d’avoir une cohe´rence µ maximale. Le choix
141
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de cohe´rence est supe´rieur a` 0,5 pour une valeur de D
′∆ν
d′ν0
infe´rieure a` 2. A droite :
le facteur de cohe´rence est multiplie´ par un terme proportionnel a` la racine carre´ de
la bande passante. Pour une configuration donne´e, ce graphique permet de choisir la
bande passante optimisant le rapport signal sur bruit de photons.
du compromis entre bande passante et diame`tre de pupille de sortie peut eˆtre fait dans




















La figure 5.8 repre´sente µ(∆φ0=0) en fonction du rapport
D′∆ν
d′ν0
. Nous pouvons voir que
plus cette valeur est grande, plus la perte d’efficacite´ interfe´rome´trique est importante.
Le proble`me est d’aboutir a` un compromis entre efficacite´ interfe´rome´trique et largeur
de bande spectrale. Le rapport signal sur bruit optimum peut eˆtre un crite`re de choix.
Dans le plan u-v, le signal du pic frange est proportionnel a` µ(∆φ0=0)Nphotons alors
que le bruit de photons est proportionnel a`
√
Nphotons. En conside´rant que Nphotons est
proportionnel a` la bande spectrale, le signal sur bruit sera proportionnel a` µ(∆φ0=0)
√
∆ν.
La courbe correspondante est pre´sente´e dans la partie droite de la figure 5.8. Elle permet







Cependant, il faut souligner que, dans un syste`me a` plusieurs fibres, la distance D′
se´parant deux sous-pupilles de´pend de la paire de fibres utilise´e, et est donc variable.
Si l’on conside`re l’instrument dans son ensemble, on peut e´tablir une
relation entre la largeur de la bande passante et le diame`tre de la pupille
de sortie max(D′/d′). A partir des configurations non-redondantes que nous
142
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avons ge´ne´re´es section 5.5, nous avons estime´ que < D′/d′ >≈ 1/2 max(D′/d′),







Il faut noter que la bande spectrale e´largit les pics franges dans la densite´






risque de confusion des fre´quences spatiales. Ceci doit eˆtre pris en compte
lors du calcul de la configuration non-redondante (voir section 5.5.4).
5.4.4 Le champ interfe´rome´trique
Le champ interfe´rome´trique est commune´ment de´limite´ par la position ou` un ob-
jet hors-axe ponctuel aurait un contraste moyen de ses franges de 50%. Dans le cas
d’un syste`me binaire par exemple, un compagnon se trouvant a` la limite du champ
interfe´rome´trique ne contribuera aux franges observe´es qu’a` hauteur de 50% de son
flux. Sa contribution diminue lorsque le compagnon s’e´loigne encore plus du champ de
l’interfe´rome´tre.
Ce champ peut aussi eˆtre calcule´ a` partir du facteur de cohe´rence, tel que nous
l’avons e´tabli dans la section pre´ce´dente. Lorsque l’objet est hors axe, les champs sont
de´phase´s d’une valeur qui de´pend du diame`tre de la pupille d’entre´e D et de l’angle
d’inclinaison ε. Le de´phasage introduit s’e´crit :
∆φ0 = 2piεD/λ . (5.45)
Notons que, pour se rapprocher de la de´finition du champ repre´sente´ dans le cas d’une
fibre par la figure 5.2, nous avons re´introduit ici sun terme de longueur d’onde λ = 1/ν.
Par ailleurs, en utilisant l’e´quation (5.41) et (5.45), nous obtenons l’e´criture du facteur


























Cette expression met en exergue l’importance du parame`tre Dd′/dD′ sur le champ
intefe´rome´trique. Ce facteur joue le role de bras de levier sur lequel il va falloir jouer
lors du re´arrangement de la pupille.
Pour traduire l’effet de la perte en efficacite´ interfe´rome´trique due a` l’inclinaison,
nous avons repre´sente´ figure 5.9 le facteur de cohe´rence normalise´ µ(ε)/µ(0) en fonction
du terme ε, en unite´s de λ/d. Pour tracer ce graphique, nous avons choisi d’utiliser une
valeur conservatrice de la bande passante, de manie`re a` se situer dans la situation la plus
de´favorable. La valeur maximale de bande passante que l’observateur serait ammene´ a`





. Face au champ de l’interfe´rome´tre,
nous avons affiche´ le champ d’une fibre tel qu’e´tablit par la relation (5.23) dans la
section 5.3.1, pour η = 1,25. Ce champ est repre´sente´ en pointille´s sur la figure 5.9. On
voit nettement dans cette figure l’influence cruciale du choix des rapports Dd′/dD′.
Pour que le champ de l’interfe´rome`tre soit de´termine´ par le champ de
la fibre, il faut que le re´arrangement de toutes les paires de fibres ve´rifie la
143
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Champ de la fibre et de l’interféromètre
Fig. 5.9 – Les courbes de couleur repre´sentent le facteur de cohe´rence normalise´ pour
diffe´rentes valeurs de D′d/Dd′. Le facteur de cohe´rence permet ainsi de de´finir le






. La courbe en pointille´s repre´sente le champ de la fibre en entre´e du
te´lescope, pour η = 1,25. A partir de ce graphique, nous avons de´duit qu’en terme
d’efficacite´ interfe´rome´trique, il faut chercher a` maximiser le rapport D′d/Dd′ pour
l’ensemble des fibres. De plus, pour que le champ soit limite´ par la fibre, il faut que
D′/d′ ≥ 2D/d.
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Pour une configuration donne´e, le choix de la position d’une fibre dans la
pupille de sortie en fonction de sa position dans la pupille d’entre´e devra
donc eˆtre effectue´ de fac¸on a` respecter cette contrainte. De manie`re ge´-
ne´rale, pour maximiser le facteur de cohe´rence d’une source hors axe, le
re´arrangement doit chercher a` maximiser les diffe´rentes valeurs de Dd′/dD′.
5.4.5 Le bruit du piston atmosphe´rique
Lorsque le rayonnement de la source passe a` travers l’atmosphe`re, il traverse un
milieu inhomoge´ne, d’indice variable. Les variations de l’indice des couches atmosphe´-
riques produisent ce que l’on appelle un piston diffe´rentiel. Concre`tement, ce piston
se traduit par un de´phasage entre les diffe´rentes sous-pupilles, qui produit un effet
identique a ce que l’on a vu pour une source hors axe.
C’est pourquoi l’effet du piston atmosphe´rique peut eˆtre, de la meˆme fac¸on, de´duit
du facteur de cohe´rence. Puisque la diffe´rence de marche du piston atmosphe´rique
est achromatique, le de´phasage (∆φ0) est, lui, tre`s chromatique. Par exemple, pour un
piston de 3 µm le de´phasage donne ∆φ0 ≈ 4pi en bande H et ∆φ0 ≈ 9pi dans le visible. A`
partir de l’e´quation (5.41), nous avons pu de´duire la perte d’efficacite´ interfe´rome´trique

























Interviennent aussi dans cette e´quation le piston ∆φ0 et de la se´paration entre les deux
sous-pupilles D′/d′




)(∆φ0=0) en fonction de la bande pas-
sante pour diffe´rentes amplitudes de piston. Les courbes pleines et en pointille´s corres-
pondent a` deux cas : D′/d′ = 2 et D′/d′ = 2λ0/∆λ. Ces deux situations permettent de
de´finir les conditions limites correspondant aux longueurs de base maximales et mini-
males. Nos re´sultats montrent que plus la bande spectrale est grande, plus l’influence
du piston atmosphe´rique sur les visibilite´s est importante. Ainsi, pour un piston de 4
fois la longueur d’onde et une bande spectrale de 0,02, la perte de visibilite´ sera de 1%.
Cette perte est multiplie´e par quatre pour une bande spectrale deux fois plus faible.
La raison de cette de´pendance par rapport a` la bande passante peut s’expliquer en
terme de longueur de cohe´rence. Lorsque celle-ci est plus courte, l’interfe´rogramme est
alors fortement atte´nue´ par la figure de diffraction. Lorsque la longueur de cohe´rence
est plus grande, l’atte´nuation de la figure de diffraction est plus faible
Il est important de noter qu’il s’agit d’un biais statistique, pouvant peut eˆtre mitige´
par plusieurs observations. Cependant, il ne se moyenne pas a` zero, et le caracte`re non
stationnaire de la turbulence rend l’e´talonnage tre`s difficile. C’est pourquoi il ne faut
pas s’attendre a` une diminution importante de l’erreur estime´e par la figure 5.10.
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0) Piston = 1 λ
D’/d’ = 2
D’/d’ = 2 λ0/∆λ
Piston = 2 λ
D’/d’ = 2
D’/d’ = 2 λ0/∆λ
Piston = 3 λ
D’/d’ = 2
D’/d’ = 2 λ0/∆λ
Piston = 4 λ
D’/d’ = 2
D’/d’ = 2 λ0/∆λ
Fig. 5.10 – Effet de la bande passante et du piston atmosphe´rique sur l’efficacite´ inter-
fe´rome´trique. Les deux situations limites envisage´es sont D′/d = 2λ0/∆λ et D′/d′ = 2.
Cette perte en efficacite´ interfe´rome´trique introduit un bruit sur la mesure des visibilite´s
normalise´es.
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5.5 Le choix du re´arrangement
5.5.1 Les contraintes du re´arrangement
Le re´arrangement de pupille est une technique de codage de l’information. Pour un
processus d’imagerie classique, l’information sur la turbulence et l’objet astrophysique
est me´lange´e. Pour pouvoir distinguer les perturbations instrumentales de l’informa-
tion astrophysique, il est ne´cessaire de coder l’information manquante a` des fre´quences
diffe´rentes, qui, dans la pratique, doivent eˆtre supe´rieures.
La qualite´ de ce codage de´pend du choix la configuration de la pupille de sortie.
Pour avoir une sensibilite´ maximale, il faut :
– utiliser un minimum de pixels, soit une plage minimale de fre´quences spatiales
(lorsque l’on est limite´ par le bruit du de´tecteur).
– une bande spectrale la plus large possible, et par conse´quent minimiser les rap-
ports D′/d′ (e´quation (5.44)).
Or, le the´ore`me de Shannon fixe le nombre de pixels ne´cessaire a` un bon e´chantillonage
du plan fre´quentiel par : Npixels = 2 max(D
′)/d′. Ainsi, les deux conditions pre´ce´dentes
conduisent a` minimiser le rapport max(D′)/d′. Il faut de´terminer la configuration la
plus compacte possible, tout en fournissant le moyen de dissocier chacune des fre´quences
spatiales pre´sentes. Pour cela, il faut que chaque fre´quence spatiale soit distincte (confi-
guration non-redondante) et se´pare´e d’au moins 1 pixel−1 des autres fre´quences pre´-
sentes. Ces conditions reviennent a` disposer les sous-pupilles sur une grille de maillage
de 1 pixel−1. Cette grille doit eˆtre rectangulaire si les pixels le sont, et carre´ pour des
pixels carre´s. Parce que les pupilles ne peuvent se superposer, on obtient de plus un
maillage optimum lorsque 1 pixel−1 correspond a` la taille d′ d’une sous-pupille. A partir
de ces conditions, obtenir la configuration non-redondante la plus compacte possible
ne´cessite le de´veloppement d’un algorithme spe´cifique.
Il faut e´galement choisir entre une configuration non-redondante a` une dimension ou
deux dimensions. Ce choix de´pend de l’objectif scientifique. Si l’on souhaite obtenir une
information spectrale de l’objet observe´, il faut disperser les franges, et pour cela dispo-
ser les fibres sur une seule dimension. Dans le cas contraire, utiliser une configuration
a` deux dimensions permet un arrangement plus compact.
5.5.2 L’algorithme
Si trouver une configuration non-redondante est quelconque est aise´ (par exemple il
existe des solutions propose´es par Golay 1971), il est autrement plus difficile de de´ter-
miner la configuration qui minimise la valeur max(D′)/d′. Par exemple, un algorithme




Un tel algorithme implique max(D′)/d′ = 2n, une valeur loin d’eˆtre optimale. Pour
trouver les configurations optimales, nous avons de´veloppe´ un algorithme de recherche
de configurations non-redondantes. Le proble`me que nous avons tente´ de re´soudre est le
suivant : pour un rapport maximal D′/d′ donne´, quel est le nombre maximum de sous-
pupilles place´es sur une maille d’unite´s d′ qui satisfont la proprie´te´ de non-redondance ?
Cet algorithme a e´te´ programme´ dans le langage Yorick. Il est sche´matise´ figure 5.11.
Dans le cadre d’une configuration redondante a` une dimension, il est le suivant :
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Non
positions
− les nouvelles positions







Pour chacune des positions libres, calculer:
et relancer l’algorithme
fréquences
Reste−t−il des positions libres ?
− les fréquences présentes
Fin
Fig. 5.11 – Sche´ma de l’algorithme utilise´ pour de´terminer les configurations non-





if (N_pos >= N_but)
write,"N_pos = "+pr1(N_pos)+" -- Positions = "+pr1(positions) ;










Un des parame`tres de la fonction est la variable N_but. Elle permet de pre´ciser le
nombre de sous-pupilles que l’on cherche a` disposer dans la grille. La fonction se lance






On obtient au bout de quelques secondes :
N_pos = 6 -- Positions = [1,2,5,11,13,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,2,5,11,16,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,2,9,12,14,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,2,9,13,15,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,3,8,14,17,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,4,6,10,17,18]
N_pos = 6 -- Positions = [1,5,7,10,17,18]
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N_pos = 6 -- Positions = [1,6,8,14,17,18]
Cet algorithme, re´cursif, a la proprie´te´ de calculer toutes les possibilite´s de configu-
rations non-redondantes. Il n’affiche un re´sultat que si le nombre de fibres est supe´rieur
a` N_but. Par conse´quent, le temps de re´ponse devient tre`s long lorsque le nombre de
fibres de´passe ≈ 15, mais la valeur optimale au rapport D′/d′ est toujours fournie. Dans
le cadre d’une configuration de la pupille a` 2 dimensions nous nous sommes e´galement
servis de cet algorithme. Pour cela, nous avons utilise´ une maille a` 2 dimensions, que
nous avons de´plie´ sous la forme d’un tableau a` une dimension. Il a ensuite e´te´ fait appel
a` la fonction Config a` l’instar d’une configuration a` une dimension.















Fig. 5.12 – Se´ries non-redondantes a` une dimension. Ces configurations sont optimales
car le plus compact possible.
Les figures 5.12 et 5.13 repre´sentent les configurations les plus compactes pos-
sibles. Plus pre´cise´ment, il est impossible d’ajouter une fibre dans aucun des maillages.
D’autres configurations non-redondantes ayant le meˆme nombre de fibres peuvent ne´an-
moins exister. Les solutions obtenues sont telles que, pour un nombre de fibres donne´,
le nombre de pixels ne´cessaires pour respecter un bon e´chantillonage sera le minimum.
Ce nombre de pixels est, d’apre`s le the´ore`me de Shannon, de 2 max(D′)/d′ dans le
cas d’un maillage a` une dimension, et de (2 max(D′)/d′)2pi/4 pour un maillage a` deux
dimensions. Le rapport pi/4 provient du caracte`re circulaire de l’image de la fibre.
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Fig. 5.13 – Se´ries non-redondantes a` deux dimensions. Ces configurations sont opti-
males car le plus compact possible.
Le rapport du nombre de pixels sur celui des fibres est pre´sente´ dans la figure 5.14
(haut-gauche). La courbe verte repre´sente le rapport dans le cadre d’un arrangement
a` 2 dimensions, et la courbe rouge dans celui a` une dimension. La premie`re courbe
en pointille´s donne les valeurs de codage limites telles que max(D′)/d′ = 2NFibres (al-
150
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Fig. 5.14 – En haut a` gauche : Nombre de pixels par fibre en fonction du nombre de
fibres. La courbe verte correspond a` un re´arrangement a` 2 dimensions, et la rouge a` un
re´arrangement a` une dimension. Les courbes en pointille´s repre´sentent deux situations
extreˆmes ou` NPixels = NFibres(NFibres−1) et ou Npixels = 2NFibres+1. En haut a` droite :
Base maximale en fonction du nombre de fibres. Dans le cas d’un re´arrangement a` une
dimension, il s’agit de la longueur du tableau. Dans celui a` deux dimensions, il s’agit du
diame`tre du tableau. En bas : le rapport NFibres/NPixels×d′/ max(D′) est proportionnel
au flux par pixel, alors que le rapport 1/(NFibres−1)×d′/ max(D′) est proportionnel au
flux par fre´quence spatiale. Ces deux valeurs traduisent la sensibilite´ de l’instrument
au bruit de lecture et au bruit de photons.
gorithme 5.49) et NPixels = NFibres(NFibres − 1). La deuxie`me courbe correspond au
minimum the´orique de codage ou` l’information sur chaque fre´quence spatiale est code´e
par 2 pixels. Nous nous en e´loignons lorsque le nombre de fibres augmente, la contrainte
de non-redondance devenant plus forte.
Le rapport NFibres/NPixels nous donne la re´partition du flux sur les pixels. Ne´an-
moins, le rapport D′/d′ va e´galement conditionner le flux en limitant la bande spec-
trale utilisable. Nous avons e´tabli section 5.4.2 qu’il existe un optimum en rapport
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signal sur bruit tel que : ∆λ/λ0 = 2d
′/ max(D′). Ainsi, pour estimer une valeur pro-
portionnelle au flux par pixel, nous avons repre´sente´ sur la figure 5.14 le rapport
NFibres/NPixels × d′/ max(D′). Cette courbe traduit la sensibilite´ de l’instrument au
bruit de lecture et met clairement en e´vidence l’avantage d’un re´arrangement en 2
dimensions. De la meˆme fac¸on, si l’on remplace le nombre de pixels par celui des fre´-
quences spatiales, on aboutit a` une valeur qui traduit la sensibilite´ de l’instrument au
bruit de photons. Il s’agit du rapport 1/(NFibres − 1) × d′/ max(D′) qui donne, a` un
facteur de proportionnalite´ pre`s, le nombre de photons dans chaque pic frange.
De cette fac¸on, les deux graphiques du bas de la figure 5.14 montrent l’inte´reˆt, en
terme de sensibilite´ au bruit de photons (figure de droite) et du de´tecteur (figure de
gauche), d’utiliser un re´arrangement a` deux dimensions. Cependant, un certain nombre
de pistes sont a` explorer afin d’ame´liorer la sensibilite´ :
– utiliser un de´tecteur a` comptage de photons pour s’affranchir de la sensibilite´ au
bruit de lecture.
– faire interfe´rer les fibres par groupes. Les conditions de de´convolution de l’algo-
rithme section 4.4 doivent ne´anmoins eˆtres respecte´es, c’est a` dire avoir au moins
autant d’e´quations que d’inconnues.
– dans le cas d’un re´arrangement a` une dimension, disperser la lumie`re sur une
bande spectrale la plus large possible. Le signal sur bruit par pixels n’en sera pas
ame´liore´, mais ceci augmentera la limite en sensibilite´ due au bruit de photons.
5.5.4 L’effet du chromatisme sur le codage fre´quentiel
Fig. 5.15 – Effet du chromatisme sur le plan des fre´quences spatiales. A gauche, les
pics franges sont nettement de´finis sur l’image achromatique. A droite : le chromatisme
(620 nm < λ < 640 nm) disperse les pics franges sur plusieurs fre´quences spatiales.
Afin d’optimiser la largeur de la bande passante, nous avons choisi celle-ci telle que
∆λ/λ0 = 2d
′/ max(D′). Or, l’influence de la bande passante va avoir pour effet d’e´largir
radialement le pic frange dans le domaine de Fourier. Un exemple est donne´ figure 5.15
ou` le plan de Fourier est compose´ de 630 pics franges. L’image de gauche correspond
a` un faisceau achromatique de longueur d’onde 630 nm et celle de droite a` une bande
passante entre 620 et 640 nm. Une confusion des pics franges est visible.
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En l’absence de de´phasage, la fonction de modulation obtenue a une fre´quence pro-
portionnelle a` 1/D′λ. Lorsque l’on prend en compte l’effet de la bande passante, ces
fre´quences sont alors comprises entre 1/D′(λ0 + ∆λ/2) et 1/D′(λ + ∆λ/2). Ceci doit
eˆtre inte´gre´ au calcul de la configuration non-redondate de manie`re a` ne pas polluer
l’information contenue aux diffe´rentes fre´quences. Une modification de l’algorithme a`
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5.6 Le temps d’inte´gration




























Fig. 5.16 – Signal sur bruit obtenu en fonction du temps d’observation et de la magni-
tude de l’objet observe´, dans le cas d’un syste`me a` re´arrangement de pupille compose´
de 36 fibres et fonctionnant dans le visible. A gauche : signal sur bruit par pixel. A
droite : signal sur bruit par fre´quence spatiale.
Les trois paragraphes pre´ce´dents nous ont permis de caracte´riser l’instrument. Nous
avons optimise´ l’injection, la bande passante et la ge´ome´trie du re´arrangement. Lors
d’une observation, il va eˆtre ne´cessaire d’optimiser un dernier parame`tre, celui du temps
d’inte´gration.
Comme pour toutes les techniques ne´cessitant une de´convolution, le re´arrangement
par fibres optiques suppose une turbulence fixe pendant l’acquisition. Cette condition
joue un roˆle pre´ponde´rant sur la qualite´ finale des donne´es. Cependant, puisque la tech-
nique de codage fre´quentielle ne´cessite une dilution du flux de l’objet sur de nombreux
pixels, il faut optimiser le temps d’acquisition afin obtenir un compromis entre le gel
de la turbulence et le nombre de photons rec¸us.
Nous avons fait ces calculs dans le cadre de l’instrument en projet a` l’observatoire.
Il s’agit d’un syste`me fibre´ a` re´arrangement de pupille fonctionnant dans le domaine
du visible. Le paragraphe 5.2 fixe une taille de sous-pupilles de 3r0 et un rapport
d’ouverture entre la fibre et les lentilles η = 1, 5. L’efficacite´ de couplage est alors en
moyenne ρ = 10%. La pupille de sortie choisie est une configuration non-redondante
en deux dimensions de rapport max(D′/d′) = 40. Le nombre de pixels utilise´ sera par
conse´quent d’approximativement Npixels = 5 000. Enfin, nous avons choisi d’optimiser
la bande passante en fonction de l’e´quation (5.44), ce qui nous donne ∆λ/λ0 = 0,05
pour une efficacite´ interfe´rome´trique moyenne µ = 0, 75. En ne conside´rant que le bruit
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NFibres(NFibres − 1)ρ∆λQt (5.51)
ou` Nphotons est le nombre de photons par sous-pupille et par unite´ de longueur d’onde, Q
l’efficacite´ quantique du de´tecteur et t le temps d’inte´gration par pose. En conside´rant
une came´ra a` comptage de photons, fonctionnant dans le visible (Q = 0, 2), la courbe
de gauche de la figure 5.16 nous donne le signal sur bruit obtenu par pixel en fonction
du temps d’observation. Si le de´tecteur pre´sente un bruit de lecture, la sensibilite´ de
l’instrument sera plus faible. Dans le cadre d’un instrument infrarouge par exemple,
il serait ne´cessaire de restreindre le nombre de fibres a` recombiner simultane´ment. En
l’absence de bruit de lecture, le signal sur bruit par fre´quence spatiale fixe la sensibilite´
de l’instrument. Nous avons montre´ au chapitre 4 que notre algorithme permet le
traitement de fre´quences spatiales ayant un signal sur bruit aux environs de 0,1. Il est
par conse´quent ne´cessaire de choisir le temps de pose pour que le signal sur bruit soit,
au minimum, e´gal a` cette valeur.
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5.7 Re´capitulatif
Le choix de la taille des sous-pupilles : d
Ce choix a une influence sur trois parame`tres :
1. Le champ reconstructible. Celui-ci est repre´sente´ figure 5.4 en l’absence de per-
turbations atmosphe´riques. Au premier ordre, il peut eˆtre estime´ par λ/d.
2. Le nombre de sous-pupilles. En effet, plus les sous-pupilles seront grandes, moins
elles pourront eˆtre nombreuses dans la pupille principale : M /
√
D/d.
3. Le flux injecte´ dans chaque fibre. Ce flux, proportionel a` ρd2, est un des para-
me`tres qui caracte´risent la sensibilite´ de l’instrument. Ainsi, pour un maximum
de sensibilite´, il peut eˆtre utile de choisir une taille de sous pupille supe´rieure a`
r0. Le tableau 5.2 re´capitule les diffe´rents taux d’injection en fonction de la taille
de la sous-pupille et du rapport d’ouverture nume´rique η :
Tab. 5.2 – Taux de couplage
d 1 r0 2 r0 3 r0
η 1,03 1,14 1,15 1,26 1,26 1,39












Dans le cas ou` une optique adaptative serait utilise´e, une approximation peut eˆtre
effectue´e en remplac¸ant r0 par le parame`tre de Fried ge´ne´ralise´ ρ0. Il peut eˆtre obtenu a`
partir du nombre de polynomes de Zernik corrige´s par l’optique adaptative (Equation
(7) et (27) dans Cagigal et Canales 2000).
Le choix du nombre de sous-pupilles : M
Plus pre´cise´ment, il y a deux termes a` choisir : M le nombre de sous-pupilles et MR
le nombre de sous-pupilles que l’on va recombiner simultane´ment :




2. MR va conditionner la sensibilite´ de l’instrument. Plus le nombre de fre´quences
spatiales mesure´es est grand, moins l’instrument est sensible. Il est ne´cessaire de
de´terminer le signal sur bruit par fre´quence spatiale (e´quation (5.51)), ainsi que
par pixel (dans le cas du bruit de de´tecteur).
3. Il faut que le nombre de sous-pupilles MR soit suffisant pour permettre de de´-
terminer les phases, les amplitudes et la distribution spatiale d’intensite´ de la
source. En pratique, il faut e´tablir les matrices (4.17) et (4.19) pour ve´rifier que
le syste`me est inversible.
Le choix du rapport d’ouverture : η
L’ouverture nume´rique de la fibre peut eˆtre mesure´e expe´rimentalement a` partir du
seuil a` 5% du coˆne de diffraction de l’e´nergie lumineuse sortant de la fibre. Le rapport
d’ouverture η = ONlentille/ONfibre permet alors de calculer le taux de couplage optique.
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En fonction du diame`tre de la sous-pupille, le maximum de l’e´nergie couple´e est obtenu
pour :
η = 0, 92 + 0, 115 d/r0 . (5.52)
Cependant, pour gagner en champ et minimiser le bruit de confusion, nous recomman-
dons d’augmenter la valeur de η d’environ 10%. Cela se fait au prix d’une tre`s faible
perte d’e´nergie couple´e (tableau 5.2).
Le choix de la bande passante : ∆ν/ν0
Le choix de la bande passante se fait selon deux contraintes :
1. La premie`re porte sur l’effet du piston atmosphe´rique. Suivant le niveau de pre´ci-
sion souhaite´ sur les visibilite´s, on consultera la figure 5.10 pour de´terminer une
limite maximale a` la bande passante.
2. Pour avoir une sensibilite´ maximale il faut que le produit µ
√
∆ν/ν0 soit maximal
(figure 5.8). On choisira par conse´quent la bande passante optimale en fonction







Dans le cas d’un syte`me avec dispersion spectrale, la limitation en bande passante
correspond a` une limitation par canal spectral.
Le choix du re´arrangement
Trois crite`res viennent contraindre le re´arrangement choisi :
1. Si l’on souhaite ou non une information spectrale, on choisira une configuration
a` une ou a` deux dimensions.
2. Pour maximiser le facteur de cohe´rence, il faut chercher a` minimiser le rapport
D′/d′, c’est a` dire avoir la pupille de sortie la plus compacte possible (figure 5.8).
3. Parce que l’on souhaite que le champ de l’interfe´rome´tre soit supe´rieur a` celui de






Le choix du temps d’inte´gration
Le temps de pose doit satisfaire deux conditions :
1. Il doit permettre une de´termination correcte de chaque fre´quence spatiale pour
une pose. Nos simulations, section 4.5.2, nous ont montre´ que nous pouvions
reconstruire une image avec un signal sur bruit d’environ 0,1 par fre´quence spa-
tiale instantane´e. L’estimation du signal sur bruit peut eˆtre obtenue par la rela-
tion (5.51).
2. Il doit eˆtre infe´rieur au temps de cohe´rence de l’atmosphe`re. Plus le temps de
pose sera faible, plus la qualite´ de la mesure des visibilite´s sera bonne.
Il est conseille´ de pouvoir adapter le temps d’inte´gration a` la magnitude de l’objet
observe´ de fac¸on a` maintenir un rapport signal-sur-bruit par fre´quence spatiale d’au
moins 1.
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Réalisation du 2nd
Remise en question
Réalisation du premier instrument
Fig. 6.1 – Chronologie de mon activite´ instrumentale au cours de ma the`se
Une grande partie de ma the`se a e´te´ consacre´e a` la conception d’un de´monstrateur,
validant de fac¸on expe´rimentale le concept du re´arrangement de pupille. La chronologie
de ce travail est pre´sente´e figure 6.1.
La premie`re anne´e a e´te´ de´volue a` la simulation et a` l’e´tude de l’ instrument, afin
d’aboutir a` un concept raisonnable, pouvant eˆtre adapte´ a` un te´lescope et capable de
fournir des re´sultats astrophysiques. Ces crite`res nous ont mene´s au projet d’un premier
instrument, dote´ de 36 fibres, et suffisamment miniaturise´ pour eˆtre adaptable au foyer
optique de n’importe quel te´lescope (section 6.3).
La re´alisation de celui-ci a dure´ pre`s deux ans, au cours desquels nous avons pris
conscience de la difficulte´ du positionnement des fibres (voir section 6.2). Fin 2005,
devant l’impossibilite´ a` respecter le positionnement ne´cessaire a` une injection homo-
ge`ne dans l’ensemble des fibres, nous avons remis en question la de´finition du premier
instrument.
Nous nous sommes alors tourne´s vers un syste`me de plus grande dimension, dote´ de
seulement 6 fibres. Chacune d’entre elles est associe´e a` un micro-positionneur 2 axes,
permettant un ajustement actif. Nous pre´sentons cet instrument section 6.4.
D’autres voies restent cependant a` explorer, comme l’utilisation de piezo-positionneurs,
ou bien encore d’un miroir adaptatif segmente´.
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6.2 Les contraintes me´caniques
6.2.1 Le positionnement des fibres dans la pupille d’entre´e
Le positionnement des fibres optiques dans la pupille d’entre´e est une e´tape cruciale,
cela pour deux raisons distinctes. La premie`re, directement apparente lors des premiers
tests de l’instrument, porte sur le couplage dans la fibre. En effet, plus la fibre sera
loin de l’image de l’e´toile, moins de flux sera injecte´ dans la fibre. Le deuxie`me effet
est plus discret, et ne se re´ve´lera que lors de la de´convolution des donne´es. Il tient a` la
pre´cision de l’emplacement d’e´chantillonage du plan u-v ainsi qu’au champ observe´.







Fig. 6.2 – Position de la fibre dans le plan focal de la lentille. Deux erreurs de po-
sitionnement sont explicite´es par cette repre´sentation : ξ, pour le de´calage, et θ pour
l’inclinaison.
L’efficacite´ de couplage dans une fibre monomode, avec ou sans turbulences atmo-
sphe´riques, a e´te´ e´tablie section 5.2. On peut effectuer de nouveau ce travail en tennant
compte de la pre´sence d’une inclinaison ou d’un de´calage de la fibre. Le champ de la
fibre s’e´crit alors :
E•(α, β) ∝ exp
(
−4((α− ξ/f)







ou` ξ est le de´calage de la fibre (en unite´s de longueur) et θ son inclinaison (en radians).
Ces deux valeurs sont pre´sente´es figure 6.2. De fac¸on similaire a` l’e´quation (5.13), le
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Fig. 6.3 – Pertes en efficacite´ de couplage dues a` l’impre´cision du placement des fibres
dans le plan focal des lentilles. A droite, effet d’un de´placement de la fibre. A gauche,
effet d’une inclinaison (voir figure 6.2).







u2 + v2 ≤ d/2λ
0 sinon
(6.3)
L’efficacite´ de couplage peut eˆtre ainsi e´tablie par le biais de l’inte´grale de recouvrement





















que l’on peut aussi e´crire, en faisant intervenir l’ouverture optique de la fibre (e´qua-


















































Pour des fibres monomodes a` une longueur d’onde de 630 nm, une valeur typique de
l’ouverture nume´rique est de ON = 0,12. Ainsi, en utilisant η = 1,25, l’e´quation (6.5)
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permet d’e´tablir la perte en efficacite´ de couplage due au de´calage (ξ) et a` l’inclinaison
(θ) de la fibre. Ce re´sultat est repre´sente´ figure 6.3.
Ainsi, pour obtenir au moins 90% du taux d’injection maximum, il faut :
– Un placement de la fibre ξ ≤ 0,8 µm.
– Une inclinaison maximale de la fibre de θ ≤ 0,035 radians.
Les contraintes observationnelles
L’obtention de suffisamment de flux dans chacune des fibres est un crite`re de posi-
tionnement ne´cessaire, mais non suffisant. Deux autres parame`tres viennent renforcer
les contraintes. Tout d’abord, la pre´cision de positionnement de la fibre va avoir une
influence sur le champ. Ceci se voit clairement en notant l’analogie entre l’angle d’in-
cidence ε de l’e´quation (5.23) et ξ dans l’e´quation (6.5). Les deux sont relie´es par la
relation :
ε = ξ/f . (6.6)
La deuxie`me contrainte porte sur l’e´chantillonnage du plan u-v. Ainsi, si la fibre
est incline´e, le flux injecte´ dans la fibre proviendra d’une partie le´ge`rement de´cale´e
de la pupille. Cela signifie que l’information spatiale sur l’objet sera obtenue pour
une base diffe´rente. La relation donnant le de´placement dans le plan u-v en fonction de





6.2.2 Le positionnement des fibres dans la pupille de sortie
















Fig. 6.4 – Diminution du facteur de couplage en fonction de l’emplacement de la fibre
dans le plan focal de la lentille de la pupille de sortie.
Contrairement a` ce que l’on pourrait peut-eˆtre croire, les contraintes de positionne-
ment des fibres dans la pupille de sortie sont e´galement tre`s strictes. Cette contrainte
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peut eˆtre e´tablie a` partir du facteur de cohe´rence. Nous l’avons de´ja calcule´ analyti-
quement section 5.4 a` partir du champ e´lectrique dans le plan du de´tecteur. Celui-ci
peut eˆtre de´fini compte tenu d’une erreur de positionnement ξ par la relation :
E1•(α, β) = g1 exp
(
−pi




Nous supposerons le champ de la deuxie`me fibre inchange´, tel qu’e´tabli e´quation (5.27).
L’image que l’on obtient sur le de´tecteur peut, de la meˆme fac¸on, eˆtre e´crite sous la
forme de trois termes :
I(α, β) = g21 exp
(
−pi













+ 2 g1g2 exp
(
−pi







On retrouve ici une formulation de´ja` utilise´ e´quation (5.37). Deux termes correspon-
dant aux contributions respectives de la premie`re et de la deuxie`me fibre, et un terme
correspond a` l’amplitude de modulation. On peut alors, de manie`re similaire a` ce que
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= exp(−pi2ON2ξ2/3λ2) . (6.10)
Ainsi, nous pouvons tracer l’e´volution du facteur de cohe´rence en fonction de l’e´cart
entre la position nominale des fibres dans la pupille de sortie. C’est ce que nous avons
fait figure 6.4 pour les meˆmes parame`tres que dans la section pre´ce´dente, c’est a` dire
λ = 630 nm, et ON = 0,12. La diminution du facteur de cohe´rence suit une courbe
sensiblement identique a` celle du couplage obtenu pour la pupille d’entre´e. La pre´sision
demande´e est donc similaire, avec un facteur de cohe´rence de 90% pour une erreur de
positionnement de 1µm.
6.2.3 L’influence de la longueur des fibres optiques
L’influence de la longueur des fibres, a` la fois en terme de longueur totale et re-
lative, est aussi un point important lors de l’e´laboration de l’instrument. Cependant,
ce proble`me est extreˆmement difficile a` traiter autrement qu’expe´rimentalement. Bien
que nous n’ayons pu effectuer ce travail, nous pouvons faire quelques remarques d’ordre
qualitatif.
Chaque fibre doit eˆtre suffisamment longue pour permettre un filtrage efficace, tout
en restant suffisamment faible. La longueur necessaire au filtrage de´pend de beaucoup
de parame`tres. Certains sont dus a` la conceptions de la fibre elle-meˆme, d’autre sont
165
166 L’e´laboration d’un de´monstrateur
propres a` sont utilisation (comme par exemple la courbure que l’on applique a` celle-
ci). Des recherches en ce domaine ont e´te´ effectue´ a` l’IRCOM (Institut de Recherche
en Communications Optiqes et Microondes), et semblent confirmer qu’une dizaine de
centime`tres serait suffisant pour obtenir un filtrage suffissant (Huss et al. 2005). Ce-
pendant lorsque l’on augmente la longueur des fibres on multiplie aussi les effets de
bire´fringences ou de polarisations. Si l’on souhaite utiliser des fibres sur une longueur
de l’ordre du me`tre, il semble important d’utiliser des fibres a` maintient de polarisation.
Dans le but de restreindre la complexite´ de l’instrument, nous avons de´cide´ d’utiliser
des longueurs de l’ordre de 20 centime`tres.
Il est enfin fondamental d’e´galiser en longueur les diffe´rentes fibres optiques. Sans
cela, on introduit des diffe´rences chromatiques de la longueur des trajets optiques. Dans
le cas ou` l’on utilise une source chromatique chromatique, et cela particulie`rement aux
faibles longueurs d’onde, il est ne´cessaire d’effectuer une telle e´galisation. La pre´cisions
ne´cessaire d’une telle e´galisation n’a pas pu eˆtre e´tabli au cours de cette the`se.
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6.3 Les expe´rimentations millime´triques
1,750 millimètres




Fig. 6.5 – En haut a` gauche, pie`ce en laiton destine´e a` accueillir les 36 fibres optiques
monomodes. En haut a` droite, la meˆme pie`ce, mais sur laquelle est adapte´e la matrice
de microlentilles. En bas a` gauche, Keyan Bennaceur, stagiaire de l’observatoire, est en
train de ve´rifier et de trier les fibres optiques par la taille de leur gaine optique. En bas
a` droite, positionnement par bras pie´zo-e´lectrique des fibres optiques.
Au cours de la premie`re partie de ma the`se, il a e´te´ question d’appliquer les tech-
niques de positionnement et de collage utilise´es pour les fibres multimodes (par exemple,
celles utilise´es a` la spectro-imagerie). Ces techniques, de´ja` utilise´es a` l’observatoire, ne´-
cessitent l’usinage microme´trique d’une pie`ce de taille millime´trique (photo en haut a`
gauche de la figure 6.5). Les fibres sont ensuite individuellement ajuste´es et colle´es.
La pie`ce est alors ajuste´ a` une matrice de microlentille pre´vue a` cet effet. Ainsi, si
la pre´cision du montage le permet, l’ajustement se fait me´caniquement, et un grand
nombre de fibres peuvent eˆtre ajuste´es dans un syste`me extreˆmement compact. Dans
notre cas, nous avons travaille´ sur une configuration a` 36 sous-pupilles.
Si la technique est e´prouve´e pour l’injection dans des fibres multimodes, il a cepen-
dant fallut l’adapter a` l’injection dans des fibres monomodes. La principale diffe´rence
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Fig. 6.6 – Figure de diffraction obtenue par focalisation de la pupille de sortie sur un
de´tecteur. Ici, le collage a` e´te´ arreˆte´ a` 7 fibres, car un de´calage manifeste des fibres a`
e´te´ de´tecte´, se´parant les diffe´rents faisceaux sur deux taches Gaussienne distinctes. On
peut cependant noter la tre`s bonne cohe´rence de la lumie`re.
re´side dans la taille des cœurs optiques. Dans une fibre multimode, le cœur est de
quelques dizaines de microns. Le diame`tre d’une fibre monomode est, lui, d’une valeur
comprise entre 4 a` 5 microns. La contrainte est donc bien plus grande sur le placement
des fibres. Nous avons vu section 6.2 que les pre´cisions demande´es e´taient infe´rieures
au micron. Ce saut quantitatif en terme d’exigence de positionnement nous a contraint
a` prendre des pre´cautions particulie`res, en termes d’environnement comme de controˆle.
Nous avons en conse´quence fait usiner par le laboratoire GEPI (Galaxies, Etoiles,
Physique et Instrumentation) des pie`ces a` trous calibre´s, de tailles 125 ± 3µm, e´qui-
valents a` la taille de la gaine optique de nos fibres optiques. Les fibres ont ensuite e´te´
individuellement ve´rifie´es et ajuste´es par un bras pie´zoe´lectrique dans leur emplacement
correspondant. Enfin, le collage s’est fait sous lampe UV, avec controˆle du de´placement
en temps re´el par ordinateur. Au cours de ma the`se, trois stagiaires ont participe´ a` ce
travail d’ajustement : Keyan Bennaceur, Eric Bughin et Kamel Houairi.
Le re´sultat n’a pas e´te´ a` la hauteur de nos espe´rances. La figure 6.6 repre´sente, par
exemple, un cas typique d’e´chec du collage. On peut voir au moins 2 traces de diffrac-
tions distinctes, strie´es de franges. La nettete´ des franges observe´es a e´te´ un re´sultat
des plus inte´ressants, car il a valide´ la pertinence de poursuivre l’expe´rimentation a`
une telle longueur d’onde (ici a` 730 nm). Cependant, le collage, de part le nombre
e´leve´ de fibres, la petitesse du syste`me, et les incertitudes me´caniques associe´es, s’est
ave´re´ extreˆmement difficile. Apre`s deux ans de recherche dans cette voie, nous avons
de´cide´ de changer d’optique, et de nous tourner vers un syste`me de plus grande taille,
permettant une meilleure qualification du principe.
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Fig. 6.7 – Dernie`re ge´ne´ration de l’instrument, construit dans le but simple de valider
le concept. A gauche, on peut voir la pupille d’entre´e, compose´e de 6 sous-pupilles dis-
pose´es selon un triangle e´quilate´ral. A droite, les 6 sous-pupilles sont re´arrange´es pour
former une configuration non-redondante. Les fibres sont ici connectorise´es, assurant
une souplesse d’utilisation ne´cessaire pour tester diffe´rents types de fibres.
Nous avons construit, au cours de cette anne´e 2006, une version de de´monstration
de taille de´cime´trique, permettant plus de souplesse pour la caracte´risation de la tech-
nique. Contrairement aux premie`res versions, l’objectif n’est plus d’obtenir un syste`me
testable sur le ciel, mais plus simplement d’e´tablir une de´monstration de la validite´
du concept. L’objectif second est de concevoir un instrument suffisamment modulable
pour tester diffe´rents types de fibres, a` diffe´rentes longueurs d’onde.
Ce syste`me est actuellement en cours de montage. Il est pre´sente´ par des photos
figure 6.7, ou` l’on peut voir qu’il est compose´ de seulement 6 sous-pupilles. Chaque
fibre est monte´e sur un micropositionneur 2 axes de´veloppe´s au LESIA, et re´alise´ au
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GEPI. Les fibres ont e´te´ e´galise´es au LAOG (Laboratoire d’Astrophysique de l’Obser-
vatoire de Grenoble) avec une pre´cision infe´rieure au centie`me de micron. Un banc de
connectorisation est actuellement en construction, pour permettre le test de diffe´rents
types de fibre. Enfin, le syste`me de connecteur est conc¸u pour, e´ventuellement, tester
des fibres optiques a` maintien de polarisation.
Les premiers tests de cet instrument sont en cours.
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Conclusion ge´ne´rale
Mon travail de the`se a consiste´ a` combiner deux concepts, le masquage de pupille
et le filtrage par fibres optiques monomodes, afin d’aboutir a` l’e´laboration d’un instru-
ment alliant haute re´solution spatiale et haute dynamique. Le de´veloppement technique
de cet instrument a e´te´ accompagne´ de recherches approfondies afin, dans un premier
temps, d’eˆtre convaincu de l’inte´reˆt d’un tel syste`me, puis, de persuader mon entourage
scientifique de son utilite´. Il a fallu comparer les spe´cificite´s de cette combinaison tech-
nique avec des syste`mes de´ja` existants comme l’optique adaptative ou l’interfe´rome´trie
des tavelures permettant d’obtenir de la haute re´solution angulaire. Ainsi, alors que ma
the`se n’aurait pu eˆtre qu’instrumentale, elle a e´galement e´te´ consacre´e a` la justifica-
tion, au sens large, de l’instrument. Ceci s’est traduit par trois domaines de recherches
mene´s en paralle`le :
– La construction d’un prototype (chapitre 5 et 6)
– Le de´veloppement d’un algorithme de´die´ (chapitre 4)
– L’utilisation d’un observatoire interfe´rome´trique afin de positionner cet instru-
ment dans un contexte astrophysique spe´cifique (chapitre 2 et 3)
Reprenons brie`vement chacun de ces domaines. La construction du prototype a ne´-
cessite´ une premie`re anne´e de travaux qui a permis de de´finir un instrument optimise´
pour fonctionner sur un te´lescope de 8 me`tres, observant dans le visible, en pre´sence
de turbulences atmosphe´riques moyennes. Nous avons tente´ de mettre en œuvre une
configuration compose´e de 36 sous-pupilles, selon une ge´ome´trie proche de celle du
miroir primaire du te´lescope Keck, a` Hawa¨ı. La re´alisation de l’instrument a de´bute´
pendant la deuxie`me anne´e. Le principal point d’achoppement a e´te´ de positionner l’en-
semble des fibres de fac¸on me´canique a` des pre´cisions infe´rieures au micron. Nous nous
sommes alors aperc¸us que cela ne´cessitait un de´veloppement spe´cifique, extreˆmement
exigeant au point de vue technologique. C’est pourquoi il nous est apparu ne´cessaire,
le temps nous e´tant compte´, de nous diriger vers un syste`me plus simple, compose´
uniquement de 6 fibres, mais permettant de tester le principe. Nous travaillons encore
sur cet instrument, qui est sur le point de fournir ses premiers re´sultats.
En paralle`le a` ce de´veloppement technologique, nous avons entrepris la publica-
tion du concept d’un tel instrument. Or, les performances de´pendent e´norme´ment de
l’algorithme de re´duction des donne´es. Afin de pouvoir publier des simulations cre´-
dibles, il fallait pre´senter une technique de re´duction approprie´e, permettant d’obtenir
le maximum des capacite´s de l’instrument. Nous nous sommes alors aperc¸us que les
techniques existantes, telles celle du bispectre, ne permettait pas une reconstruction
optimale. C’est pourquoi, en collaboration avec l’Observatoire de Lyon, nous avons
de´veloppe´ un algorithme permettant d’obtenir le maximum de vraisemblance au sens
du moindre carre´ de manie`re simultane´e sur plusieurs milliers d’acquisitions. Ce tra-
vail a permis de de´montrer que l’on pouvait e´liminer le bruit de turbulence (bruit de
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“speckle”). La limitation par les seuls bruits de photon et de detecteur est la preuve de
capacite´s potentielles importantes pour l’imagerie a` tre`s haute dynamique a` la limite
de diffraction des te´lescopes.
Il est, par ailleurs, important, lors de la conception d’un instrument interfe´rome´-
trique, de be´ne´ficier de l’expe´rience des instruments de´ja` existants. Les travaux pre´-
existants sont d’une aide pre´cieuse lors de la concre´tisation d’une ide´e qui, jusqu’alors,
n’existait que sur le papier. Nous avons pris une part active dans l’acquisition, le traite-
ment, et l’analyse de donne´es interfe´rome´triques issues de l’interfe´rome`tre IOTA. Plus
qu’une simple initiation a` l’interfe´rome´trie, cette partie de ma the`se s’est re´ve´le´e des
plus inte´ressantes d’un point de vue intellectuel comme scientifique. Notre approche de
l’interfe´rome´trie, passant par l’imagerie en aveugle des surfaces stellaires, n’avait alors
jamais e´te´ entreprise auparavant. A` la diffe´rence des autres observateurs, qui pre´fe´raient
multiplier les observations sur diffe´rents objets, nous nous sommes attache´s a` observer
les meˆmes e´toiles de fac¸on fre´quente, en utilisant les multiples bases de l’interfe´rome`tre.
Nous avons ainsi pu obtenir les images d’une se´rie de sept e´toiles e´volue´es re´ve´lant des
structures extreˆmement complexes. Nos re´sultats sur Chi Cyg sont particulie`rement
inte´ressants et novateurs. Les images ont e´te´ obtenues a` plusieures e´poques, et ont per-
mis la mesure du de´placement de la couche mole´culaire. Nous avons ainsi calcule´, et ce
pour la premie`re fois, la masse de l’e´toile a` partir du de´placement de la matie`re dans
l’atmosphe`re e´tendue de celle-ci.
Le travail effectue´ au cours de cette the`se a ainsi une finalite´ qui lui est propre.
Cependant, l’objectif est a` plus long terme, avec la re´alisation d’un instrument a` re´-
arrangement de pupille permettant l’expe´rimentation sur le ciel. Cela va ne´cessiter
toujours plus d’investissements, auxquels je compte bien participer.
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Articles sur le concept du
re´arrangement de pupille
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ABSTRACT
The correction of the influence of phase corrugation in the pupil plane is a fundamental issue
in achieving high dynamic range imaging. In this paper, we investigate an instrumental setup
which consists in applying interferometric techniques on a single telescope, by filtering and
dividing the pupil with an array of single-mode fibers. We developed a new algorithm, which
makes use of the fact that we have a redundant interferometric array, to completely disentangle
the astronomical object from the atmospheric perturbations (phase and scintillation). This self-
calibrating algorithm can also be applied to any – diluted or not – redundant interferometric
setup. On an 8 meter telescope observing at a wavelength of 630 nm, our simulations show
that a single mode pupil remapping system could achieve, at a few resolution elements from
the central star, a raw dynamic range up to 106; depending on the brightness of the source. The
self calibration algorithm proved to be very efficient, allowing image reconstruction of faint
sources (mag = 15) even though the signal-to-noise ratio of individual spatial frequencies are
of the order of 0.1. We finally note that the instrument could be more sensitive by combining
this setup with an adaptive optics system. The dynamic range would however be limited by
the noise of the small, high frequency, displacements of the deformable mirror.
Key words: Atmospheric effects – Instrumentation: adaptive optics – Techniques: high an-
gular resolution – Techniques: interferometric – Stars: imaging – (Stars:) planetary systems
1 INTRODUCTION
The image obtained though a telescope is a convolution between
the brightness distribution of the astrophysical object and the point
spread function (PSF). In the Fourier domain, it is the multiplica-
tion of the Fourier transform of the object and the Optical Trans-
fer Function (OTF). To restore a correct image of the source, one
therefore needs to know precisely the OTF. In the presence of static
aberrations only, deconvolution is possible since the OTF can be
obtained by observing an unresolved object. But when the OTF
is changing with time – for example, in the presence of atmo-
spheric turbulence –, calibration requires averaging the perturba-
tions, whose parameters vary with time. This is one of the reasons
why speckle interferometry (Labeyrie 1970), one of the most well
known post-processing techniques, still has some difficulty to cre-
ate high dynamic range maps.
This mainly explains why real-time adaptive optics (AO) sys-
tems are a fundamental feature of large telescopes. With such sys-
tems, the OTF of the telescope is controlled by the deformable mir-
ror to be the same as the one of an uncorrupted telescope. However,
technological limits appear for i) larger telescopes (e.g. extremely
large telescopes), ii) shorter wavelengths (e.g. visible), or iii) ex-
tremely high dynamic range imaging (extreme adaptive optics). In
these three cases it may be advantageous to contemplate a comple-
mentary approach using post-detection techniques. The combina-
tion of both could be the solution to reach major scientific results
like extra-solar planetary system imaging. However, to do so, such
techniques would require the knowledge of the time varying OTF.
In Perrin et al. (2006), we proposed a passive solution (i.e.,
requiring no real-time modification of the optical path) by using
a remapping of the pupil. Single-mode fibers provide us with the
technology allowing such a massive modification of the geome-
try of the pupil, while keeping zero optical path differences. In ad-
dition, they also provide perfect spatial filtering. Data collection
and analysis are then similar to those utilized for aperture masking
(Haniff et al. 1987; Tuthill et al. 2000), with the noticeable advan-
tage of having the flux of the whole entrance pupil, and the pos-
sibility to completely disentangle instrumental from astrophysical
information.
In Sect. 2 we explain why imaging through turbulence is an ill-
posed problem. After a recall of the principle of the instrument, we
show in Sect. 3 how what was before an ill-posed problem can be-
come a well-posed one. This translate into an algorithm described
in Sect.3.3. Finally, we show in the simulations of Sect 4 that we
can therefore reconstruct perfect images with a dynamic range only
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limited by detector and photon noise. In Sect. 5 we conclude by
giving a brief summary of our results.
2 THE ILL-POSED PROBLEM OF IMAGING THROUGH
TURBULENCE
The image formed in the focal plane of a telescope is the convolu-
tion of the object brightness distribution O(x) with the point spread
function PSF(x) of the instrument:
I(x) = O(x) ∗ PSF(x). (1)
In the Fourier domain, the convolution operation is transformed
into a multiplication, while the Fourier transform of the point
spread function is the optical transfer function (OTF):
µ(u) = V(u) ×OTF(u). (2)
We choose µ(u) as the Fourier transform of the image, and V(u)
as the Fourier transform of the object brightness distribution. This
is to be in line with interferometric conventions, where it is also
called the visibility function. The fact that the image depends on
two unknown functions, V(u) and OTF(u), is the problem under-
lying any image reconstruction algorithm; without adding further
information, we have no way to disentangle the object from the
PSF.
Following an interferometric approach, we discretize the OTF
to reduce the problem to a system of observables and unknowns.
The OTF results from the autocorrelation of the complex values
of the complex amplitude transmission inside the pupil. Thus, the
OTF can be discretized by considering the pupil as being made of a
number of coherent patches where phase and amplitude variations
are negligible. Each patch is defined by a position vector ri and a
complex amplitude transmission:
G(ri) = gi eiφi (3)
with a phase φi (e.g. atmospheric piston), an amplitude gi (e.g. scin-
tillation) and where i2 def= − 1. Each pair of patches (i, j) selects
one specific spatial frequency described by the frequency vector
uk = (ri − r j)/λ; where ri and r j are the location vectors of the
patches projected in a plane perpendicular to the line of sight and
λ is the wavelength. Hence, the OTF at frequency vector uk is ob-




G(ri) G(r j)?, (4)




(i, j) : (ri − r j)/λ = uk
}
(5)
This shows that the optical transfer function can be obtained from
the knowledge of the complex amplitude transmission inside the
pupil. Using Eq. (2), we can deduce a direct relation between the
pupil transmission, the Fourier transform of the image, and the




G(ri) G(r j)?. (6)




Gi G?j , (7)
where, and hereinafter, we define: µk
def
= µ(uk), Vk def= V(uk),
OTFk
def
= OTF(uk) and Gi def= G(ri).
The image reconstruction problem is then reduced to finding
the unknowns {Vk,Gi;∀k,∀i} given the µk’s. The ill-posedness of
this task can be exhibited thanks to a simple example. In Fig. 1, the
complex amplitude transmission in the pupil is binned into six dif-
ferent elements (the Gi’s). The autocorrelation of these six patches
creates an OTF defined by a real value OTF0 (at central spatial fre-
quency) and 9 complex values (OTF1, . . . ,OTF9). These OTF val-
ues multiplied by the visibility function of the astronomical object
(V0≡1,V1, . . . ,V9) yield the Fourier transform of the observed im-
age as one real value µ0 and 9 complex values (µ1, . . . , µ9). Since,
by definition, the real value V0 is equal to 1 and since the phase
of one of the complex amplitude transmissions can be arbitrarily
chosen, the image reconstruction involves the computation of 29
unknowns (15 complex values: GO, . . . ,G5,V1, . . . ,V9, minus an
arbitrary phase) given only 19 measurements (the real value µ0
and the 9 complex values µ1, . . . , µ9). Our example demonstrates
that the image reconstruction when the PSF is unknown is an ill-
posed problem termed as blind deconvolution (Thie´baut & Co-
nan 1995). Without adding further information, disentangling as-
tronomical from instrumental information is impossible.
To avoid having to disentangle the time-dependent OTF, a tra-
ditional solution is to average its fluctuations. Over multiple obser-







To calibrate the OTF, the astronomer can observe a point-like star
(i.e. such that Vk = 1,∀k) and apply the same averaging process.
However, when phase variations become larger than wavelength,
the average of the complex OTF tends toward 0, and deconvolu-
tion is impossible with a finite S/N ratio (Thie´baut 2005). In prac-
tice, long exposure images have a λ/r0 effective resolution, where
r0 ' 20 cm in the visible is Fried’s parameter. Two solutions have
been proposed to overcome this problem and achieve the diffraction
limit at λ/D where D is the pupil diameter. The first solution is to
correct the wavefront in real time so as to keep the wavefront pertur-
bations smaller than the wavelength. This is achieved with an adap-
tive optics system. The second solution, so called speckle interfer-
ometry (Labeyrie 1970), is to take short exposures with respect to
the time scale of the perturbation, and to average the squared mod-
ulus of the Fourier transform of the image. This way, the transfer







and is attenuated for spatial frequencies higher than r0/λ but dif-
ferent from zero up to D/λ. The Fourier phase of the observed
brightness distribution can be retrieved by means of a third order
technique such as the bispectrum (Weigelt 1977).
Here we propose an alternative approach. Instead of averaging
the OTF, the goal is to have real time measurements of the complex
amplitude transmission. Then, a post-detection algorithm can be








where G˜i and G˜ j are estimated complex amplitude transmissions.
c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
184
185


















                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                


















                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                


















                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                
                













           
           
           
           
           
           
           
           
           
           
           
           
µ0 µ1 µ2

























Figure 1. This sketch illustrates Eqs. (4) and (7). The OTF result from the autocorrelation of the pupil complex amplitude transmission, and the Fourier
transform of the image is the multiplication of the OTF by the Fourier transform of the object observed. The unknowns are the 15 complex values







































Figure 2. In this instrument, the pupil (or an image of it) is subdivided into
several sub-pupils whose outputs are injected into single-mode fibers. The
fibers are then rearranged to create a new non-redundant pupil. Imaging on
the detector is then performed as if no remapping had taken place.
We have however demonstrated in this section that this informa-
tion is unavailable on a simple image of the object. In order to re-
cover the missing information, we have proposed a system (Perrin
et al. 2006), in which the telescope pupil is injected into an array of
single-mode fibers, and rearranged into a new non-redundant exit
pupil.
3 FROM AN ILL-POSED TO A WELL-POSED PROBLEM
3.1 The instrument
The concept, proposed in Perrin et al. (2006), is summarised in
Fig. 2. Briefly, entrance sub-apertures collect independently the ra-
diation from an astronomical source in the pupil of the telescope,
and focus the light onto the input heads of single-mode optical
fibers (of location vectors ri). The radiation is then guided by the
fibers down to a recombination unit, in which the beams are rear-
ranged into a 1D or 2D non-redundant configuration to form the
exit pupil. Finally, the remapped output pupil is focused to form
fringes in the focal plane where a different fringe pattern is obtained
for every pair of sub-pupils.
The amplitudes and phases of the fringes are measurements
of the Fourier components given by the entrance baselines vectors
(ri − r j); the Fourier components measured in the image are thus
given by the relation:
µi, j = Vk Gi G?j , (11)
where Vk is the complex visibility of the observed object at the fre-
quency uk = (ri−r j)/λ, and Gi and G j are the complex transmission
factors in the telescope pupil as defined in Eq. (3). It is interesting
to note the differences between this relation and Eq. (7): thanks to
the remapping, each measurement now corresponds to a single pair
of sub-apertures.
A second advantage of this setup comes from the fact that
single-mode fibers act as spatial filters. As a consequence, the re-
lation Gi = gi eiφi is exact for each sub-pupil. Indeed, after being
filtered by the fiber, the complex electric field, which is otherwise a
continuous function, can be characterized by only two parameters:
its phase and its amplitude. The discretization introduced in the pre-
vious section is no longer an approximation which opens the way
toward searching for an exact solution.
3.2 On the unicity of the solution
The fundamental idea of this paper comes from the fact that by us-
ing interferometric techniques, information can be retrieved to de-
convolve an image from its PSF. As stated in Sect. 2, image restora-
tion requires the knowledge of the complex transmission terms
Gi, which is impossible with direct imaging. However, Green-
away (1982) proved that the missing information can be encoded
at higher frequencies (see also Arnot 1983; Arnot et al. 1985).
Remapping enables an increase in the number of observables µ
while keeping the number of unknowns constant. This is possible
since the complex visibilities Vk only depend on the baselines in the
telescope entrance pupil. They do not change with a rearrangement
of the pupil (Tallon & Tallon-Bosc 1992).
This can be well understood in terms of unknowns and ob-
servables. A remapped system is governed by Eq. (11). Providing
M sub-apertures and R redundant entrance baselines, the number of
complex unknowns are of M(M − 1)/2 − R visibilities (Vk terms),
and M − 1 transmission factors (Gi terms). On the other hand, the
number of measurements is M(M−1)/2 (the µi, j terms; with i , j).
Hence, if R > M − 1, there are more observables than unknowns
and the system of equations can be solved.
The fact that both the Vk and the Gi terms can be deduced
c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
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Figure 3. This sketch illustrates Eqs. (4) and (11) in the case of a remapped pupil. As in Fig. 1, the OTF result from the autocorrelation of the pupil complex
amplitude transmission, and the Fourier transform of the image is the multiplication of the OTF by the visibility values of the observed object. However,
whereas there are still 15 unknown complex values {GO, . . . ,G5,V1, . . . ,V9}, the observables provide 15 complex values {µ, . . . , µ15} and deconvolution is
therefore possible.
from the µi, j can be illustrated in a specific case. Fig. 3 is the same
sketch as in Fig. 1, but with the 6 sub-pupils rearranged into a non-
redundant configuration. This configuration was chosen to have the
most compact configuration, but any other non-redundant config-
uration could have been used (see for example Golay 1971). On
the left panel are the complex transmission factors of the remapped
pupil. The other panels show the Fourier transform values of, from
left to right, the PSF, the astronomical object, and the image on the
detector. The equation linking the observables µi, j to the unknowns
Gi and Vk is Eq. (11). Inversion of the resulting set of equations
may be possible since the number of unknowns is larger than the
number of measurements. This can be demonstrated by using the
logarithm of terms in Eq. (11), which becomes
ln(|µi, j|) = ln(|Vk |) + ln(gi) + ln(g j), (12)
for the real part, and
Φ(µi, j) = Φ(Vk) + φi − φ j, (13)
for the imaginary part. In these two equations, Φ() is the argument
function, and gi, g j, φi and φ j are as defined in Eq. (3). We obtain
this way two sets of linear equations, one for for the phases:[
Φ(µ)] =MP · ( [φ][Φ(V)]
)
(14)
and one for the amplitudes:[ln(|µ|)] =MA · ( [ln(g)][ln(|V |)]
)
(15)
where [ ] represents column vectors. MP and MA are two matrices





















1 −1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 1 −1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
1 0 −1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 1 −1 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 1 −1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 1 −1 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 1 0 −1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
1 0 0 −1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 0 1 0 −1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 0 0 1 0 −1 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 1 0 0 −1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
1 0 0 0 −1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0
0 0 1 0 0 −1 0 0 0 0 0 0 1 0 0
0 1 0 0 0 −1 0 0 0 0 0 0 0 1 0





















The rank of this matrix is 12, while the number of unknowns is 15.
The three terms of degeneracy are one for the absolute phase ref-
erence, and two for the tip and tilt. Thus, by providing an arbitrary
constrain on these three terms (the absolute phase is arbitrary and
the tip and tilt only depend on the location of the image centroid),
we can perform a singular value decomposition of the matrix and
obtain from the measurements µi, j a unique solution for the phase of
the perturbations and object visibilities. The same method applies



















1 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 1 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0
0 0 0 1 1 0 1 0 0 0 0 0 0 0 0
0 0 1 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0
0 0 0 0 1 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 1 0 1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
1 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 0 1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0
0 0 0 1 0 1 0 0 0 0 1 0 0 0 0
0 1 0 0 1 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0
1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0 0
0 0 1 0 0 1 0 0 0 0 0 0 1 0 0
0 1 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 0 1 0





















The rank of this matrix is 14, meaning all the amplitudes can be
retrieved, except for the total brightness of the object. This param-
eter can easily be constrained by normalizing the flux of the recon-
structed image. The measurement of the amplitudes is an important
issue since we have to correct for injection variability in the single-
mode fibers.
It is however clear that solving this system would require tak-
ing the logarithm of the measurements. This would be very sensi-
tive to additive noise. To get the best out of the data, it is better to
fit the measurements using their complex values and Eq. (11). To
do so, we developed a self-calibration algorithm which permits the
use of thousands of snapshot all together to reconstruct an image
up to the photon noise limit.
3.3 A self-calibration algorithm for redundant arrays
This section presents a self-calibration algorithm adapted to single-
mode pupil remapping instruments, but also more generally to any
kind of redundant interferometric array. Indeed, the equation µi, j =
Vk Gi G?j established in Sec 3.1 is common to all interferometric
facilities. In the case of long baseline interferometry for example,
µi, j is the measurement of the complex coherence value between
telescopes i and j, Gi the complex transmission factor of telescope
i, and Vk the complex visibility of the astronomical object at the
baseline formed by telescope i and j.
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The particularity of this self-calibration algorithm comes from
the fact that it gives complex visibility estimations without the need
of a regularization term. This is possible thanks to the redundancy
of the interferometric array. If one wants to make sure this algo-
rithm is adapted to a specific interferometric facility, he would have
first to establish the MP and MA matrices, and thus verify the unic-
ity of the solution.
In the next sections, we first start deriving an algorithm in the
single-exposure case (Sect. 3.3.1, 3.3.2 and 3.3.3), and then we
show how to extend our algorithm to account for multiple expo-
sures (Sect. 3.3.4, 3.3.5).
3.3.1 Log-likelihood
Following the Goodman (1985) model for the noise of measured
complex visibilities, we assume that different measured complex
visibilities are uncorrelated and that, for a given measured complex
visibility µi, j, the real and imaginary parts are uncorrelated Gaus-
sian random variables which have the same standard deviation. Un-








∣∣∣µi, j −Gi G?j Vk∣∣∣2 (16)
where Gi and G j are the complex transmissions for each sub-
aperture and where Bk is the set of sub-aperture pairs for which
the interferences sample the k-th spatial frequency uk as defined by





Re(µi, j)) = 1Var(Im(µi, j)) . (17)
Solving the image reconstruction problem, in the maximum
likelihood sense, consists in seeking for the complex transmis-
sions Gi and the object visibilities Vk which minimize the value of
`(V,G) given by Eq. (16). Unfortunately, the log-likelihood `(V,G)
being a polynomial of 6th degree with respect to the unknowns (the
Vk’s and the Gi’s), proper means to minimize it have to be invented.
3.3.2 Best object visibilities
Given the complex transmissions G, the expression of `(V,G) in
Eq. (16) is quadratic with respect to the object complex visibilities
V. Providing the complex transmissions G are known, obtaining
the best object complex visibilities V is then a simple linear least-
squares problem. The solution of this problem is found by solving:
∂`
∂Vk
= 0 , ∀k (18)
where, by linearity, the derivative of the real quantity `(V,G) with






∂Re (Vk) + i
∂`















wi, j |Gi|2 |G j |2 − 2
∑
(i, j)∈Bk
wi, j µi, j G?i G j . (20)
Solving Eq. (18) with the partial derivative expression in Eq. (20)





wi, j G?i G j µi, j∑
(i, j)∈Bk
wi, j |Gi|2 |G j|2
. (21)
Not surprisingly, this solution is a weighted sum of the complex
visibilities measured by sub-aperture pairs which sample the k-th
spatial frequency.
The visibilities obtained by Eq. (21) are not normalized. As-
suming V†0 corresponds to the null frequency, the following normal-
ization steps insure that the sought visibilities are normalized:
α = V†0 (22)
V†k ← V†k /α (23)
G j ←
√
αG j . (24)
It is worth noting that the likelihood remains the same after these
re-normalization steps.
3.3.3 Self-calibration stage
Since, given the complex transmission factors, the best object com-
plex visibilities can be uniquely derived, the initial optimization
problem of `(V,G) can be reduced to a smaller problem which
consists in finding the complex transmissions which minimize the
partially optimized log-likelihood:
`†(G) def= `(V,G)|V=V†(G) (25)
where V†(G) is given by Eq. (21), possibly after the re-
normalization steps. The second stage of our algorithm therefore
consists in fitting the complex transmissions so as to minimize
`†(G) with respect to the complex transmissions.
Since the criterion `†(G) is continuously differentiable, its par-
tial derivatives cancel at any extremum of the criterion. Hence the
so-called first order optimality condition that at the optimum of
`†(G) we must have:
∂`†(G)
∂Gi
= 0 , ∀i . (26)
Note that, unless `†(G) is strictly convex with respect to the Gi’s,
Eq. (26) is a necessary condition but is not a sufficient one because
it would be verified by all the extrema (local minima, local maxima
or saddle points) of the criterion.
Since V† depends on G, the chain rule must be applied to de-
rive the partial derivative of `†(G) with respect to the i-th complex
transmission. For instance, the derivative with respect to the real































and from the definition in Eq. (19) of the partial derivative with
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Since the same reasoning can be conducted for the derivative with
respect to the imaginary part of the complex transmission and by
definition of the derivation of a real quantity with respect to a com-
plex variable given in Eq. (19), the partial derivative of the partially









In words, since V†(G) minimizes `(V,G) with respect to V, the
partial derivative of `†(G) = `(V†,G) with respect to G is simply
the partial derivative of `(V,G) with respect to G into which the
V is replaced (after derivation) by V†(G). This property helps to
simplify the calculations to come and, more importantly, shows that









= 0 , ∀i . (28)
Finally, the partial derivative of `† with respect to the complex


































w j,i |G j|2 +
∑
j:( j,i)∈Bk







wi, j µi, j G j V?k +
∑
j:( j,i)∈Bk
w j,i µ?j,i G j Vk
 .
From this last expression, it is tempting to derive a simple iterative
algorithm by solving Eq. (28) for Gi assuming the other complex

































where G(n)j is the j-th complex transmission at n-th iteration of the
algorithm and V (n)k is the k-th best object visibility computed by






3.3.4 Multiple exposure case
Our algorithm can be generalized to the processing of multiple ex-
posures of the same object. We assume that the instrument does not
undergo any significant rotation with respect to the observed object
so that the sampled spatial frequencies (the uk’s) and the corre-
sponding sets of sub-aperture pairs (the Bk’s) remain the same dur-
ing the total observing time. We also assume that the object bright-
ness distribution is stable so that the object complex visibilities (the
Vk’s) do not depend on the exposure time. At least because of the
noise and of the turbulence, the measured complex visibilities and
the instantaneous complex amplitude transmissions however do de-
pend on the exposure index t and are respectively denoted µi, j,t and










∣∣∣µi, j,t −Gi,t G?j,t Vk∣∣∣2 (31)





Re(µi, j,t)) = 1Var(Im(µi, j,t)) . (32)
Since the object visibilities and the instrumental geometry do
not depend on time, the same spatial frequency is measured at ev-
ery exposure by a given pair of sub-apertures. Hence the condition
given in Eq. (18) can be used to trivially obtain the best complex










wi, j,t |Gi,t |2 |G j,t |2
, (33)
which simplifies to Eq. (21) in the case of a single exposure.
The updating formula for the time dependent complex trans-
missions is obtained from the condition in Eq. (28) by simply

































which also simplifies to Eq. (29) in the case of a single exposure.
3.3.5 Algorithm summary
Putting everything together, our algorithm consists in the following
steps:
(i) initialization: set n = 0 and choose the starting complex
transmissions G(0);
(ii) compute the best object visibilities V(n) given the complex
transmissions G(n) according to Eq. (33) and, optionally, renormal-
ize the unknowns;
(iii) terminate if the algorithm converged; otherwise, proceed
with next step;
(iv) compute G(n+1) by updating the complex transmissions ac-
cording to Eq. (34);
(v) let n := n + 1 and loop to step 2;
Our iterative algorithm is very simple to implement and its
modest memory requirements makes it possible to process over
several thousands of snapshots all together. This is a requirement
for faint objects or to achieve very high dynamic range. Yet, on a
strict mathematical point of view, our algorithm may have a number
of deficiencies. First, as already mentioned, the first order optimal-
ity condition is necessary but not sufficient to insure that the global
minimum (or even a local minimum) of `†(G) has been reached.
Other non-linear image reconstruction algorithms (blind deconvo-
lution, optical interferometry imaging, ...) have the same restric-
tion. In practice, checking that the algorithm converges toward a
c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
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similar solution for different initial conditions can be used to assert
the effective robustness of the method. A second possible problem
results from the updating of the complex transmission by Eq. (34).
If a fixed point is discovered by the recursion, then it satisfies the
necessary optimality condition; but it is also possible that the re-
cursion gives rise to oscillations for the values of the sought pa-
rameters. Note that our updating method is a non-linear one, anal-
ogous to numerical methods for solving linear equations such as
the Jacobi and Gauss-Seidel methods (Barrett et al. 1994). Unlike
for our specific problem, it is however possible to prove the con-
vergence of the recursion in the linear case. Again, the behavior
of the algorithm in practice can effectively prove its ability to con-
verge to a fixed point. If it appears that the update formula leads
to oscillations, this problem can be completely solved by using an
iterative optimization algorithm which guarantees that the partially
optimized log-likelihood `†(G) is effectively reduced from one it-
eration to another. Since the log-likelihood is a sum of squares, a
Levenberg-Marquardt algorithm (Mor e´ 1977) coupled with a trust
region method (Mor e´ & Sorensen 1983) would completely solve
this problem. In practice, none of the numerous simulations we
have conducted with our iterative algorithm have given rise to any
of these convergence problems.
Although derived in the specific case of a pupil remapping in-
strument, our algorithm shares similarities with the self-calibration
method used in radio-astronomy (Cornwell & Wilkinson 1981).
However, in our case, not only the phases of the complex trans-
missions are miscalibrated and must be recovered but also the am-
plitudes. Besides, we do not need a regularization term to over-
come the sparsity of the (u, v) coverage by radio interferometers.
Our derivation of the non-linear updating formula in Eq. (34) is also
quite similar to the iterative method proposed by Matson (1991) for
recovering the Fourier phase from the bispectrum phase and later
improved by Thi e´baut (1994) to achieve better convergence capa-
bilities.
4 DYNAMIC RANGE ESTIMATIONS
4.1 Analytical estimation of the photon noise limitations
This system gives calibrated measurements of the spatial frequen-
cies of the object. The advantage is straightforward. In classical
imaging, phase and amplitude errors create speckles in the image
plane, therefore limiting the dynamic range. With a pupil remapped
instrument, and assuming we are acquiring fast enough to freeze at-
mospheric turbulence, statistical errors due to photon and detector
noise will theoretically be the main limiting factor. Baldwin & Han-
iff (2002) showed that the dynamic range of a reconstructed image




(δV/V)2 + (δφ)2 , (35)
where n is the total number of data points, (δV/V) is the fractional
error in amplitude, and δφ the phase error (in radians). For a total
number of photons Nph and a number of apertures M, the amplitude
of the fringe peaks in the Fourier transform of the image is equal
to Nph/M (assuming full coherence for the fringes). Considering a
white photon noise of amplitude
√
Nph, the signal-to-noise of the




















Within these approximations, this result has the merit of clearly
highlighting the advantage and the drawback of a single-mode
remapping system: (i) an arbitrarily high dynamic range can be ob-
tained anywhere in the image, providing the integration time is long
enough; (ii) since additive noise is uniformly distributed on all the
spatial frequencies, it is also evenly distributed across the whole
field of view. To compare, an optical design isolating the photons
of a bright object next to a faint companion – like a perfect adap-
tive optics and coronographic system – would achieve a superior
photon-wise dynamic range of dyn = Nph. Extreme dynamic range
imaging, as required for detecting extra-solar earths (dyn ≈ 1010),




To perform these simulations, we used “YAO”, an adaptive optics
simulation software written by F. Rigaut using the Yorick language.
This software allows us to generate corrugated wavefront with and
without adaptive optics correction. In our simulations, the instru-
mental setup corresponds to an 8 meter telescope under good see-
ing condition (r0 ≈ 20 cm at 630 nm) caused by four different lay-
ers of turbulence at altitudes 0, 400, 6 000 and 9 000 meters. The
wind speed ranges from 6 to 20 m/s depending on the altitude of
the layer. The AO system is optimized to work in the near infrared.
It consists in a classical Shack-Hartmann wavefront sensor and a
12 × 12 actuator deformable mirror. The loop frequency has been
set to 500 Hz, with a gain of 0.6 and a frame delay of 4 ms. The
guide star is of magnitude 5.
The remapping was done by dividing the 8 meter telescope
pupil into 132 hexagonal sub-pupils of 80 centimeters in diameter
each. They are filtered by the fundamental mode of single-mode
fibers, coupled so as to maximize the injection throughput of an
uncorrupted incoming wavefront. The injection efficiency in this
case would be of 78%. However, at the operating wavelength of
630 nm, the diameters of the sub-pupils are large compare to the
Fried parameter (d/r0 ≈ 4) and the coupling is expected to be much
lower without adaptive optics (≈ 5% in these simulations). The 132
sub-pupils are then rearranged in a non-redundant configuration, to
produce a total of 8 646 sets of fringes on the detector.
The total integration time was set to 40 seconds. However,
because of the coherence time of the atmosphere, acquisition was
done by sequences of short acquisition periods. We used a snapshot
time of 4 milliseconds, during which we integrated the effects of
phase variations. This was a way to account for fringe blurring due
to dynamic piston effects. We also added to our measurements the
photon noise as a Gaussian noise of variance the number of photons
on each pixel. The number of photons was computed to account for
a coupling efficiency of 5% into the fibers and a spectral bandpass
of 60 nm.
No chromatic fringe blurring was introduced since its influ-
ence would highly depend on the chosen technical setup. More-
over, there are several ways to avoid this problem. In the case of
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Figure 4. Horizontal cuts of the point spread functions imaged in Fig. 5.
The source is a star of magnitude 5, observed at 630 nm. The acquisition
setting consists of 10 000 snapshots of 4 ms each on an 8 meter telescope
(r0 ≈ 20 cm). The upper panel shows the point spread function after an
uncorrected turbulence, while the lower panel shows the PSF after partial
correction of the wavefront by an adaptive optics system. The three curves
are obtained through the Eqs. (8), (9) and (10). The last equation require
a pupil remapping to get an estimation of the G˜i and G˜ j terms. At a few
resolution elements from the star, AO systems and speckle techniques can-
not achieve a dynamic range over 40. However, pupil remapping enables a
perfect reconstruction of the PSF, with dynamic ranges over 103.
a 1D non-redundant remapping, we recommend to spectrally dis-
perse the fringes. If a 2D non-redundant reconfiguration is manda-
tory due to a large number of sub-pupils, another solution could
be to use a hyper-chromatic magnifier like a Wynne lens system
(as proposed by Ribak et al. 2004). At least, the use of a narrow
spectral filter can completely avoid the chromatic blurring.
4.2.2 Comparison with the speckle and adaptive optics
techniques
This first test was performed in order to demonstrate the recon-
struction quality of the PSF. The astronomical object is a point-like
source of Fourier transform values 1 (Vk = 1, ∀k). The observ-
ing wavelength is 630 nm. As described in the previous section,
the simulated dataset consists of 10 000 snapshots, each featuring
8646 fringe sets. From each set of fringes, a complex coherence
value µi, j is extracted, and complex transmission factors G˜i are es-
timated according to the iterative algorithm described in Sect. 3.3.3.
Finally, we used Eq. (10) to obtain the calibrated OTF, and thus the
PSF. For comparison, the same corrugated wavefronts were used
to obtain the PSF with two other techniques. The first one consists
in averaging the complex instantaneous OTF by Eq. (8). The sec-
ond one (speckle interferometry) consists in averaging the squared
modulus, removing photon noise bias and taking the square root
as in Eq. (9). In this work, we did not make use of the bispectrum
or closure phase since our object is point-like and therefore purely
symmetric. The four left panels of Fig. 5 represent the deduced
PSF, with (lower panels) and without (upper panels) the use of an
adaptive optics system.
The first result confirm the usefulness of both speckle interfer-
ometry and adaptive optics systems, even though we are observing
at visible wavelengths. This is clearly seen in Fig. 4; where un-
like uncorrected long exposure imaging, they permit the retrieval
of spatial information at the diffraction limit of the telescope. Nev-
ertheless, the Strehl ratio in images obtained by these techniques
is very low and the background pollution remains important. With-
out remapping, the best dynamic range achievable at visible wave-
length is with a combination of AO and speckle interferometry
technique, which provide a dynamic range of 40. This of course
is in the case of a perfectly working near-infrared AO system with
a 500 Hz frequency loop. Most current AO system are not used in
that mode since any slight miss-calibration of the actuator influence
function would make it useless at these wavelengths.
On the other hand, a diffraction pattern is obtained by using
our remapping instrument and our image reconstruction algorithm.
The pattern differs slightly from a perfect Airy disc due to the
hexagonal sampling of the OTF. At a few λ/D from the central star,
a dynamic range of 103 is obtained (see Fig. 4). Using an adaptive
optics system does not significantly modify the pattern, meaning
that the dynamic range is limited by the shape of the perturbation
free PSF. Our conclusion is therefore that the dynamic range could
be further increased by choosing a different PSF. We did this in the
following section over a complex astronomical object.
4.2.3 Image reconstruction
In this simulation, the astronomical object is a star surrounded by a
protoplanetary disc. The disc has an exponential brightness distri-
bution and a total flux of a hundredth of the star flux. Two compan-
ions are also present, one with a flux of a thousandth, and the other
of ten thousandths the flux of the star.
As before, the Gi complex transmissions are estimated by us-
ing iteratively Eq. (29). But unlike in Sect. 4.2.2, calibrated ob-
ject visibilities are retrieved by our algorithm using Eq. (33) from
10 000 short exposure images. We used these visibilities to recon-
struct an image. But instead of doing a simple Fourier transform
to obtain the equivalent of a dirty map, it is possible to choose the
PSF according to a scientific goal. For example, an Airy disc PSF is
good to achieve high angular resolution, while a Gaussian apodiza-
tion is better for the dynamic range. Of course, any other visibility
apodization can also be applied to obtain the most suitable PSF.
This system thus has the advantage of producing images close to
what can be obtained with optically apodized pupil optics (Kuch-
ner & Traub 2002; Guyon 2003), while completely free of any at-
mospheric perturbations. This way, the dynamic range is no longer
limited by the Airy rings of the diffraction pattern of the telescope.
However, there is one perturbation this system cannot correct
for; it is the photon noise. The phase corrugation being accounted
for, the photon noise should be the theoretical limit of the dynamic
range. To try to reach this limit, we used a Gaussian shape apodiza-
tion on the visibilities. All of the image reconstructions in Fig. 6
are of the object described in the first paragraph of this section,
but with different total brightnesses. The reconstructions from the
left to the right are respectively of a central star of magnitude 15,
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Figure 5. Point spread functions (PSF) of the instrument using different imaging techniques. The point-like object is a star of magnitude 5, observed at 630 nm.
The acquisition setting consists of 10 000 snapshots of 4 ms each on a 8 meter telescope. Left panels: average of the exposures over the total acquisition time
(cf. Eq. (8)). Central panels: reconstruction obtained by using conventional speckle interferometry technique (cf. Eq. (9)). Right panels: PSF after remapping
and correction by its estimation (cf. Eq. (10)). Upper panels: the PSF is obtained trough an atmospheric turbulence of r0 ≈ 20 cm (D/r0 ≈ 40). Lower panels:
PSF with the same corrugated wavefront but corrected by a simulated adaptive optics system. The field of view of each image is around 15 resolution elements
(15λ/D). The PSF quality goes from bad (long exposure without adaptive optics), to medium (AO correction and/or Speckle deconvolution), to perfect (after
a remapping and a post-detection processing).
Table 1. Dynamic range results






0 1.1 × 106 0.9 × 106 2.4 × 106 1.8 × 104
5 1.1 × 105 1.5 × 105 2.4 × 105 1.7 × 104
10 1.1 × 104 1.3 × 104 2.4 × 104 1.6 × 104
15 1.1 × 103 0.8 × 103 2.4 × 103 1.2 × 103
a Theoretical dynamic range as predicted by Eq. (38).
b Dynamic range obtained by taking the background rms of the recon-
structed images of Fig. 6.
10, 5, and 0. The upper set of panels are for a system without AO,
while the four bottom panels are with AO activated. Fig. 7 gives
a summary by plotting a horizontal cut of the different reconstruc-
tions. Table 1 lists the dynamic ranges estimated on the images
and compares them with the analytical approximation of the pho-
ton noise established in Sect. 4.1. The dynamic range estimations
are obtained by taking the inverse of the root mean square of the
background of the image normalized by its pixel of maximum flux.
When atmospheric turbulence is not corrected by an AO sys-
tem, the reconstructions clearly highlights a dynamic range lim-
ited by photon noise. For an object of magnitude 10, we achieved
a dynamic range of 1.3 × 104. This is comparable to what was
calculated from the total photon count and the analytical relation
dyn ≈ √Nph/2. This theoretical value, taking into account the 5%
coupling efficiency in the fibers, was of 1.1 × 104. A second inter-
esting point is that when the brightness of the source increases by a
factor 100 (delta mag = 5), the dynamic range increases by a factor
around 10. This can be seen over 15 order of magnitude, indicating
that the dynamic range has a roughly linear increase as a function
of
√
Nph. This does 1) confirm the validity of the analytical estima-
tion, and 2) prove the quality of our self calibration algorithm to
restore the object visibilities.
Noteworthy is the reconstruction of the system with a bright-
ness of 15 mag. Due to a relatively low coupling efficiency in the
fibers, an average of 250 photons are detected per 4 ms snapshot.
According to Eq. (36), it implies a S/N ratio of ≈ 0.12 for each spa-
tial frequency measurement. It is therefore impressive to note that
even with such a vague knowledge of the µi, j, the iterative algo-
rithm of Sect. 3.3.3 is capable of restoring images with a dynamic
range limited by the photon noise. This is possible since it com-
bines the advantage of fitting the information from all snapshots
together with a small, cpu friendly, recursive algorithm.
When atmospheric turbulence is corrected by an AO system,
the dynamic range does not increase linearly as a function of the
brightness anymore. Indeed, in the lower panels of Fig. 6 and Fig. 7,
the dynamic range is clearly limited by another factor. Thanks to the
correction, the injection throughput is higher, around 23%. This al-
lows an increase in dynamic range for the faintest source, but with a
saturation around a few 104. The reason for this unpredicted thresh-
old appeared clearly when analyzing our simulations. During the 4
ms integration time, mirror displacements happened twice to adapt
for the atmospheric turbulence. These minor corrections, while in-
creasing the spatial coherence (Cagigal & Canales 2000), have the
drawback of introducing a phase noise overshoot at the frequency
of the loop. This side effect results in a slight blurring of the fringes
recorded on the detector and a bias on the measurements. To profit
from the advantages of the AO, solutions could either be to increase
c© 0000 RAS, MNRAS 000, 000–000
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Figure 6. These simulations feature reconstructed image from the visibilities acquired from Eq. (21). The acquisition settings consist of 10 000 snapshots of
4 ms each on an 8 meter telescope in the visible (r0 ≈ 20 cm). The object is a central star with a protoplanetary disc and two companions, of relative flux a
thousandth and ten thousandths (respectively, at the upper-right and upper-left of the central star – they are highlighted by the red circles on the upper right
image). From left to right, the difference in the reconstructed images are due to the brightness of the object (magnitudes 15, 10, 5 and 0). The upper panels are
reconstructed images in the case of an uncorrected wavefront (D/r0 ≈ 40). The lower panels are reconstructed images with an AO corrected wavefront. The
field of view of each image is around 30 resolution elements (30λ/D). The color scale on the right is linear, from 0 to 3 × 10−3, and normalized to the flux of
the central star. The reconstructions show dynamic range around or over 104, except for the ones with a star of magnitude 15. In the three upper panels, we
can clearly see the photon noise limit, evolving as a function of the brightness of the source. For faint sources, the lower-right panel show that dynamic range
is increased by combining a remapping setup with an adaptive optics system. However, on a bright source, fringe smearing due to the high frequency control
loop of the deformable mirror limit the dynamic range. An horizontal cut of these figures can be seen in Fig. 7.
the acquisition rate, or, better, to adjust the control loop to decrease
the amplitude of the overshoot.
5 SUMMARY
In this paper, we presented further investigation of the instrument
introduced in Perrin et al. (2006).
• We established an analytical relation linking the Fourier com-
ponents of the image, the Fourier components of the object, and
the atmospheric perturbations (Eq. (11)). We showed that inverting
this equation allowed us to completely disentangle turbulence from
astronomical information (Sect. 3.2).
• We developed an analytical iterative self-calibration algorithm
which enables inversion of the previously established equation over
several thousands of snapshots simultaneously. This algorithm hap-
pened to be robust, allowing visibility determination from Fourier
component measurements with S/N ratio well below 1 (Sect. 3.3).
• Simulations of this system confirmed the validity of the algo-
rithm and produced high dynamic range, diffraction limited, im-
ages of complex astronomical objects. A dynamic range of the or-
der of 106 was achieved at visible wavelength on an eight meter
telescope and in the presence of good seeing conditions. Compared
to actual AO systems, it represents an increase of around 104 in dy-
namic range. We noted that the sensitivity of the instrument would
increase by using an adaptive optics system, but at the price of a
limitation in the achievable dynamic range (Sect. 4).
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ABSTRACT
We present a study of the high rotational bands (J  2) of H2 toward four early-type Galactic stars: HD 73882,
HD 192639, HD 206267, and HD 207538. In each case, the velocity dispersion, characterized by the spectrum
fitting parameter b, increases with the level of excitation, a phenomenon that has previously been detected by the
Copernicus and IMAPS observatories. In particular, we show with 4  confidence that for HD 192639 it is not
possible to fit all J levels with a single b-value and that higher b-values are needed for the higher levels. The
amplitude of the line broadening, which can be as high as 10 km s1, makes explanations such as inhomogeneous
spatial distribution unlikely. We investigate a mechanism in which the broadening is due to the molecules that are
rotationally excited through the excess energy acquired after their formation on a grain (H2 formation pumping).
We show that different dispersions would be a natural consequence of this mechanism. We note, however, that such
a process would require a formation rate 10 times higher than what was inferred from other observations. In view of
this result, and of the difficulty in accounting for the velocity dispersion as thermal broadening (Twould be around
10,000 K), we conclude then that we are most certainly observing some highly turbulent warm layer associated with
the cold diffuse cloud. Embedded in a magnetic field, it could be responsible for the high quantities of CH+
measured in the cold neutral medium.
Subject headinggs: ISM: abundances — ISM: clouds — ISM: molecules — molecular processes —
ultraviolet: ISM
1. INTRODUCTION
The population distribution of the different rotational levels
(J ) of H2 provides detailed information about diffuse and trans-
lucent clouds. The kinetic temperature, derived from the column
density distribution of H2 in the J ¼ 0, 1, and 2 levels, is usually
about 80 K. On the other hand, the excitation temperature ob-
tained from the J ¼ 3 6 levels is typically of several hundred
kelvin. The measurement of these column densities is an im-
portant probe of the physical conditions of the interstellar gas.
Temperature, density, UV radiation field, and other parameters
can be inferred from such information, but a reliable model for
the distribution of populations is required.
There are three distinct mechanisms that likely determine the
population of the excited levels: ultraviolet pumping, H2 for-
mation on grains, and high-temperature collisional processes.
Of these, the UV photoexcitation process (as described in Black
& Dalgarno 1976) has been generally considered to be domi-
nant. In the case of  Oph (Black & Dalgarno 1977), for in-
stance, good matches were obtained for both the H2 population
distribution and the abundances of all known chemical species,
except CH+.
Additional information, explored in this paper, can be ob-
tained from the presence of a measurable velocity dispersion,
which is an increasing function of the rotational energy level
(J ). This effect was first seen in several Copernicus observa-
tions and was seen in both the curve-of-growth (COG) b-value
and the line widths (Spitzer & Cochran 1973; Spitzer et al.
1974). More recently, Jenkins & Peimbert (1997), using inter-
stellar medium absorption profile spectrograph (IMAPS) data
(with a resolution power of 120,000), showed, for the two main
resolved components in the line of sight toward  Ori A, a clear
broadening of the H2 lines increasing with rotational level.
Along that line of sight, at least in the component showing the
highest broadening, there is no doubt that the effect is linked to
the excitation process of the H2 molecule.
It is this interplay between rotational excitation and velocity
dispersion that we explore in this paper. Data from the FUSE far-
ultraviolet (FUV) satellite (Moos et al. 2000) offer new insights
on this issue. The wavelength range covered by FUSE (905–
1187 8) contains more than 20 Lyman vibrational transitions, as
well as sixWerner bands, providing a large number of transitions
for each rotational ground state and allowing measurements over
a wide range of oscillator strengths. In addition, the high sensi-
tivity of the instrument puts within observational reach some
interesting lines of sight with high extinction, such as HD 73882,
with E(B V ) ¼ 0:73 (Snow et al. 2000). Although the spectral
resolution does not allow us to resolve the different absorption
components, we show that saturation effects can also reveal the
velocity dispersion of the lines.
This paper is organized as follows. The observations and data
reduction are described in x 2. In x 3 we present the H2 analysis
along the four sight lines listed in Table 1. Calculationswere done
using the COG method and profile fitting (PF). Both methods
are explained and discussed. In x 4 we compare the observations
with the theoretical explanation of the excitation and discuss the
consequences on the chemistry of the cloud. In the Appendix
we describe a model of H2 formation and subsequent cooling,
which could explain the observed velocity dispersion.
2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION
The FUSEmission, its planning, and its in-orbit performance
are discussed by Moos et al. (2000) and Sahnow et al. (2000).
1 Department of Physics and Astronomy, Johns Hopkins University, 3400
North Charles Street, Baltimore, MD 21218.
2 Institut d’Astrophysique de Paris, Centre National de la Recherches Sci-
entifique, 98 bis Boulevard Arago, F-75014 Paris.
3 Observatoire de Paris /Meudon, Laboratoire d’Etudes Spatiales et d’In-
strumentation en Astrophysique, 5 Place Jules Janssen, F-92195Meudon, France.
4 AZimov Association, 14 rue Roger Moutte, F-08270 St. Cyr, France.
251
The Astrophysical Journal, 627:251–262, 2005 July 1
# 2005. The American Astronomical Society. All rights reserved. Printed in U.S.A.
197
198 Autres publications
Briefly, the FUSE observatory consists of four co-aligned prime-
focus telescopes (two SiC and two LiF) and Rowland circle
spectrographs. The SiC gratings provide reflectivity over the
range 905–1105 8, while the LiF have sensitivity in the 990–
1187 8 range. Each detector is composed of two microchannel
plates; therefore, a gap of5 8 divides each of our spectra into
two pieces. The list of the four targets studied in this work and
the log of the observations are presented in Tables 1 and 2, re-
spectively. All data were obtained with the source centered on
the 3000 ; 3000 (LWRS) aperture with total exposure times rang-
ing from 4.8 (HD 192639) to 25.5 ks (HD 73882). All of our
data sets have a signal-to-noise ratio (S/N) per pixel around 10.
The data were processed with version 2.0.4 of the CALFUSE
pipeline. Corrections for detector background, Doppler shift, geo-
metrical distortion, astigmatism, dead pixels, and walk5 were
applied, but no correction was made for the fixed pattern noise.
The one-dimensional spectrum was extracted from the two-
dimensional spectrum using optimal extraction6 (Horne 1986;
Robertson 1986). Instead of co-adding the different segments of
the spectrum, we used only the segments that appear to have the
best correction of the distortion effects. Those are SiC2A (930–
990 8), LiF1A (990–1080 8), SiC1A (1080–1088 8), and
LiF2A (1090–1187 8). Below 930 8, the high reddening of our
targets, removing most of the flux, does not allow for reliable
measurements.
After binning the data by 4 pixels (7 km s1), the processed
data have an S/N of nearly 20 bin1 and a nominal spectral
resolution of 20 km s1 (FWHM).
3. H2 MEASUREMENTS
The FUSE wavelength range allows us to access a large
number of H2 absorption lines, corresponding to a wide range of
rotational excitations. For each of the levels that we focus on
(J ¼ 2 7), we have measured, when available, column densi-
ties and b-values. To ensure consistency of the measurements,
we used two different methods to determine N and b, described
below.
3.1. Curve-of-Growth Method
The measured equivalent widths (EWs) of each line studied in
this work are summarized in Table 3. The stellar continuum in the
vicinity of each line was estimated using a low-order Legendre
polynomial fit to the data. The 1  error bars were computed
taking into account four types of errors, added in quadrature:
1. The statistical errors, supposed to be a white Poissonian
noise. These errors (roughly the square root of the count rate)
are computed by the pipeline for each pixel. The total statisti-
cal error over each line is therefore the quadratic sum of the er-
ror of each integrated pixel (more information can be found in
Appendix A of Sembach & Savage 1992).
2. The background uncertainties, proportional to the expo-
sure time. They have been estimated by the FUSE science data
processing team to be at the level of 10% of the computed back-
ground.7 This error is calculated by the pipeline and added to the
statistical errors.
3. The continuum placement error, which depends mainly
on the S/N in the vicinity of the line. To estimate this error, we
shift the continuum by 1%–3% (depending on the S/N), cal-
culating a lower and upper value for the EW. The difference is
taken as the 1  error. We note here that because of the stellar
type of the targets (see the seventh column in Table 1), very few
stellar lines are present and are easily distinguishable with the
interstellar line due to their thermal broadening.
4. The systematic uncertainties, which are the most difficult
errors to quantify. They may come from geometrical distortions,
walk, dead pixels, point-spread function (PSF), fixed pattern
TABLE 1







(mag) E(B V )a AV
a Spectral Type
HD 73882 .......... 259.83 +0.47 7.27 0.72 2.28 O9 III
HD 192639 ........ 74.90 +1.48 7.11 0.66 1.87 O8e
HD 206267 ........ 98.98 +3.71 5.62 0.52 1.37 O6e
HD 207538 ........ 102.86 +6.92 7.30 0.64 1.43 B0 V
a Extinction parameters from the FUSE H2 survey (Rachford et al. 2002).
TABLE 2
Log of FUSE Observations
Star FUSE IDa Observation Date Number of Exposures
Exposure Time
(ks) S/N b
HD 73882 ............... P1161301 2000 Jan 24 6 11.9 5.1
P1161302 2000 Mar 19 8 13.6 4.6
HD 192639 ............. P1162401 2000 Jun 12 2 4.8 8.1
HD 206267 ............. P1162701 2000 Jul 21 3 4.9 10.2
HD 207538 ............. P1162902 1999 Dec 08 4 7.7 6.2
P1162903 2000 Jul 21 10 11.2 7.1
a Archival root name of target for FUSE PI team observations.
b Average per-pixel S/N for a 1 8 region of the LIF 1a spectrum near 1070 8.
5 The FUSE detector electronics happens to miscalculate the X location of
photon events with low pulse heights. This effect is called ‘‘walk.’’






H2 Equivalent Width Measurements
Species
k









H2 J ¼ 2 ............ 941.606 0.498 . . . 111.4  9.7 88.3  8.0 . . .
957.660 0.661 . . . 148.1  13.5 115.1  6.1 147.6  13.6
975.351 0.810 . . . 151.1  11.0 124.9  6.7 144.7  10.3
1005.40 0.998 . . . 212.9  11.5 162.4  7.7 208.1  10.8
1016.47 1.016 323.6  33.3 245.6  12.7 183.2  8.4 229.1  10.1
1040.37 1.030 359.7  31.9 275.7  13.5 202.9  8.8 263.6  13.5
1053.29 0.980 283.0  23.6 273.5  13.1 193.7  9.3 270.1  13.6
1066.91 0.881 280.5  23.9 257.7  11.6 192.9  9.2 239.7  10.4
1081.27 0.709 256.5  24.9 200.1  11.0 162.8  6.9 202.6  11.4
1096.45 0.417 220.1  27.4 175.1  8.5 PF PF
1112.51 0.111 PF PF PF PF
H2 J ¼ 3 ............ 934.800 0.820 . . . 106.3  9.3 . . . . . .
942.970 0.729 . . . 108.5  14.2 85.2  8.5 . . .
944.337 0.519 . . . 95.2  13.9 67.5  9.4 . . .
958.953 0.930 . . . 95.8  8.6 97.5  6.5 90.8  7.7
960.458 0.674 . . . 92.7  8.5 90.5  6.8 86.7  5.9
995.974 1.218 . . . 143.9  9.6 117.6  8.3 109.2  6.6
997.830 0.942 . . . 123.1  11.9 97.5  9.4 91.4  8.9
1006.42 1.199 PF PF PF PF
1017.43 1.270 PF PF PF PF
1019.51 1.030 195.0  16.4 116.0  6.9 113.1  7.2 101.8  4.5
1028.99 1.250 . . . 144.9  10.4 . . . 128.2  5.3
1041.16 1.216 204.0  12.5 159.3  9.5 146.3  7.7 122.9  6.6
1043.51 1.052 182.1  11.1 139.5  8.1 131.1  6.6 117.6  4.8
1053.98 1.150 216.0  13.4 159.5  10.6 137.6  7.7 131.7  6.7
1056.48 1.006 192.8  12.0 125.6  6.7 122.6  7.5 121.6  5.5
1067.48 1.028 176.0  15.7 129.9  7.6 130.9  7.4 119.0  5.3
1070.15 0.909 196.0  12.5 134.6  8.1 129.0  6.9 110.0  10.4
1099.80 0.448 148.0  13.7 103.1  5.4 92.1  6.8 95.2  3.9
1112.59 0.024 PF PF PF PF
1115.91 0.081 110.9  9.2 96.7  6.3 67.8  3.7 83.8  4.0
H2 J ¼ 4 ............ 935.969 1.264 . . . 75.2  6.4 . . . . . .
979.808 1.095 . . . 76.7  7.1 55.2  3.8 . . .
994.234 1.134 . . . 77.3  8.5 53.2  6.2 . . .
999.272 1.217 . . . 88.8  8.1 54.2  3.3 59.4  4.9
1017.39 1.002 PF PF PF PF
1032.35 1.247 100.7  6.4 89.0  6.1 60.9  3.1 66.2  3.0
1044.55 1.206 91.9  4.3 86.7  4.2 . . . 72.9  3.6
1047.56 1.062 93.9  6.5 79.9  4.4 54.6  2.6 64.1  3.6
1057.39 1.135 97.0  4.5 72.8  4.2 59.9  4.1 65.8  3.2
1060.59 1.019 78.3  5.3 81.2  3.9 57.1  2.8 63.0  3.4
1074.32 0.923 91.1  5.6 71.2  3.7 51.5  3.3 57.7  5.2
1085.15 0.817 . . . 70.5  8.8 45.3  4.0 . . .
1088.80 0.752 78.8  5.4 71.6  4.0 46.7  3.1 58.4  2.8
1100.17 0.498 62.5  4.2 73.2  5.5 43.6  3.7 . . .
1104.09 0.461 . . . 64.5  3.8 . . . . . .
1116.03 0.060 34.1  4.5 44.7  4.8 17.6  2.9 28.3  3.4
1120.26 0.069 30.5  3.0 45.4  5.9 20.2  2.5 33.3  3.1
H2 J ¼ 5 ............ 942.691 0.765 . . . 37.5  8.7 . . . . . .
974.889 1.138 . . . 68.4  6.3 38.8  3.8 . . .
996.129 1.102 . . . PF 45.4  6.3 40.2  8.0
997.644 1.110 . . . 62.3  6.4 44.5  4.8 33.3  10.1
1006.34 0.940 PF PF PF PF
1017.01 1.060 88.3  9.0 67.6  4.5 PF PF
1017.84 1.384 117.6  7.5 82.0  3.8 51.4  3.1 56.4  5.0
1040.06 1.074 91.2  5.4 64.9  3.4 37.1  2.7 33.7  3.6
1052.50 1.068 80.8  6.2 64.8  3.2 38.4  3.4 30.7  3.0
1061.70 1.126 87.8  12.0 76.8  3.4 39.1  2.5 45.4  4.3
1065.60 1.026 93.5  9.2 67.9  3.6 33.0  3.2 27.8  3.2
1075.25 0.999 94.9  6.9 70.6  2.9 36.6  2.8 31.6  3.5
1089.52 0.796 68.9  4.3 58.1  4.6 31.2  3.4 . . .
1104.55 0.471 . . . 30.9  3.0 . . . . . .
1109.32 0.467 47.3  4.1 31.4  3.1 16.6  2.0 12.4  2.2
1120.41 0.095 19.3  3.3 14.7  2.7 5.0  0.9 PF
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noise, etc. Most of these distortions are corrected by the pipeline,
but these effects may nevertheless have a nonnegligible influence
on our measurements. Moreover, there is no way to estimate the
effect over a single absorption line. Assuming that systematic
errors are homogeneous over our measurements, we adjusted the
systematic errors to be proportional to the EW. The factor of
proportionality is set so that the total 2 of the COG fit is equal to
the number of degrees of freedom. To avoid any bias, a pro-
portionality factor was obtained independently for each sight line
and each species (i.e., for each J level), which is possible because
the number of spectral lines being measured is statistically sig-
nificant. The resulting factors are in the range of 1%–8%.
To determine column densities and b-values, we fitted a set of
300 single-Gaussian COGs to our measured EWs. They were
obtained by integrating a Voigt profile over a large number of
b-values and damping factors. For each species, 2 was calcu-
lated for each b-value and column density (N ).
The best COG fits are shown in Figure 1. The top panels show
the resulting COG using a single b-value for all of the rotational
levels. The value of 2 compared to the number of degrees of
freedom is the best mathematical tool to evaluate the goodness of
a fit. For these fits, the values are 52/35 for HD 73882, 110/58 for
HD 192639, 54/44 for HD 206267, and 37/36 for HD 207538.
The probabilities of having 2 equal to or larger than those val-
ues are 3% (>2 ), 0.0045% (>4 ), 14% (>1 ), and 42%, re-
spectively. Therefore, the result is not significant for HD 207538,
but HD 192639 and, to a lesser extent, HD 73882 and HD 206267
clearly have an inconsistency in the fit. The middle panels display
our best fits using different b-values for each rotational level, and
the bottom panels show the2 as a function of b, again, for each
rotational level. All errors listed here are at the 2  level, corre-
sponding to a 2 of 4.
To check the possibility that some systematic problem in one
(or a few) line(s) could induce a ‘‘false broadening effect’’ on the
HD 192639 data set, we randomly removed half of our measure-
ments, then the other half. The results, summarized in Table 4,
confirm the presence of the broadening.
3.2. Profile Fitting Method
The spectral resolution (20 km s1, varying over several
kilometers per second, depending on the detector used) is in-
sufficient to directly determine variations in the broadening of
lines, which are typically of the order of a few kilometers per
second. Instead, it is the relative shape of the lines, combined with
knowledge of the oscillator strengths, that provides meaningful
information. We used a profile fitting routine, Owens (Lemoine
et al. 2002; He´brard et al. 2002), developed by M. Lemoine at
the Institut d’Astrophysique de Paris, which allows fitting all of
the lines simultaneously while considering different b-values
for each rotational level. To minimize systematic errors induced
by the PSF, we allowed the width of the PSF to vary by 25%
about the nominal value (15–25 km s1). An important ad-
vantage of fitting multiple species is the added ability to work
with semiblended lines. The lines that were included with this
method are listed in Table 3. This was particularly helpful in
constraining the J ¼ 2 b-value because of the weak oscillator
strength of the k1112.5 blended line. Figure 2 shows some
sample best fits for the kk1017.8 (J ¼ 5), 1116.0 (J ¼ 4), and
1115.91 (J ¼ 3) lines. In Figure 3 we plot the 2 for the
b-values used in the fits. To account for systematic uncertain-
ties, we scaled the errors (by a factor of 1–2) so that the 2 min-
imum is equal to the number of degrees of freedom (for more
on the 2 technique while using Owens, see He´brard et al. 2002).
To convince ourselves that profile fitting with a single
b-value for all levels does not accurately describe our data, we
did the fitting for HD 73882 and HD 192639 and compared the
fitting on one particular line. The right panels of Figure 4 show
the best fit for the k1017.8 line (segment LiF1A) when a single
b-value was used for all rotational levels, while the left panels













H2 J ¼ 6 ............ 959.163 1.426 . . . 16.4  4.2 . . . . . .
977.733 1.538 . . . 20.1  4.2 . . . . . .
998.340 1.564 . . . 22.6  4.2 . . . . . .
1019.02 1.318 31.4  4.9 14.0  2.4 . . . . . .
1021.22 1.388 22.7  6.9 20.2  3.6 . . . . . .
1041.74 1.243 26.1  3.9 11.8  2.9 . . . . . .
1045.81 1.076 16.1  5.1 15.4  3.5 . . . . . .
1058.32 1.074 18.0  3.8 . . . . . . . . .
H2 J ¼ 7 ............ 1060.04 1.193 20.0  3.9 . . . . . . . . .
1073.00 1.110 14.2  3.2 . . . . . . . . .
Notes.—Lines blended but used for profile fitting are noted ‘‘PF.’’ Errors are 1 .
TABLE 4
COG-determined b-Values for Different Combinations of EW toward HD 192639
Level All of the EWs Half of the EWs Second Half of the EWs
































Fig. 1.—COG analysis for H2 along the HD 73882, HD 192639, HD 206267, and HD 207538 lines of sight. The top panels assume a common b-value for all J levels. In the middle panels, each J level is fitted with a
different b-value. The bottom panels present2 as a function of b for the COGs displayed in the middle panels. In the2 plots, the different rotational levels are represented by dotted (J ¼ 2), dashed (J ¼ 3), dot-dashed
(J ¼ 4), and double-dot–dashed (J ¼ 5) lines. Note that due to the nonlinearity of the COG, the2 sometimes shows two minima. In these cases, the second minimum is ruled out on the grounds that the resulting column
densities are not physical.
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systematic uncertainties into account (i.e., without scaling the
errors), the 2 for the left panels are close to the number of de-
grees of freedom (28/27 for HD73882 and 24/21 for HD192639),
indicating that the fits are reliable. On the other hand, the 2 for
the right panels (62/27 and 44/21, respectively) indicate an
inconsistency. Note that the PSF was a free parameter and had a
value of 2.96 binned pixels (23.4 km s1) for HD 73882 and
2.98 binned pixels (23.2 km s1) for HD 192639 (left panels). For
the right panels, the obtained PSFs are 2.67 pixels (21.1 km s1)
for HD 73882 and 2.42 pixels (19.1 km s1) for HD 192639. The
differences in the PSFs are within the FUSE resolution uncer-
tainties (see Moos et al. 2000).
3.3. Results
Table 5 lists the column densities and the b-values, derived
using the methods described above (2  uncertainties). Profile
fitting allows us to quickly determine upper limits on column
densities for J levels that only have transitions that are too weak
to be used with the COG method. Column densities for the
J ¼ 0 and 1 levels, for the four stars, are from Rachford et al.
(2002). The b-values are consistent between PF and COG. In
each case, but with different reliability levels, the velocity dis-
persion shows the same increasing trend with the H2 excitation
levels. Since b-values and column densities are interdependent,
it is an important result for observers investigating saturated
H2 lines. If the broadening of the higher J levels is assumed to
be equal to those of the lower J levels, then there is the possi-
bility of considerably overestimating the column densities.
4. ON THE SOURCE OF EXCITATION
AND BROADENING
In light of the results presented above, a question must then
be asked: What causes the increase in the broadening of the H2
lines with increasing J level? An obvious explanation would be
that we may have a broad component revealed at high rotational
level by a high excitation temperature. To test this possibility,
we plot in Figure 5 the COGs for a sight line having two
Fig. 2.—Best profile fits to the J ¼ 5 k1017.8 line (left) and J ¼ 3 k1115.9
and J ¼ 4 k1116.0 lines (right), for the four sight lines. Each rotational level is
fitted with a different b-value. The continuum is normalized to 1.
Fig. 3.—The 2 curves for the different b-values used with profile fitting.
The different rotational levels are represented by dotted (J ¼ 2), dashed
(J ¼ 3), dot-dashed (J ¼ 4), and double-dot–dashed (J ¼ 5) lines.
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components with different velocity dispersions. Because the
relative strength differs from one rotational level to the other,
each level corresponds to a COG with a different shape. As an
example, we used the excitation diagram of target HD 193639
to fit two components that are associated with the J ¼ 2 level
for one and the J ¼ 5 level for the other. We then fitted the EWs
on the COGs of their corresponding excitation level. The fit
explains why an effect due to the variation in the ratio between
two components, one broad and the other narrower, can be seen
as a variation in the broadening. We note, nevertheless, that this
explanation is incompatible with component 1 observed with
IMAPS toward  Ori A (Jenkins & Peimbert 1997). In this case,
the third rotational level column density is so low that it cannot
belong to a different component.
Finding an explanation for the presence of a broad compo-
nent is another challenge. It may be the key behind the source of
both the excitation of H2 and the presence of large amounts of
CH+. Specifically, the fast ion-molecule reaction, CHþþ H2!
CHþ2 þ H, in cold gas predicts CH
+ column densities far below
the observed levels (Watson 1974). This is also the case toward
our sight lines [N (CHþ)>1013 cm2]. The solution might be
in warm interstellar gas (T  103 K) in which the endothermic
reaction Cþ þ H2!CH
þþ H 0:4 eV can provide an equi-
librium density close to the observed levels. The presence of
a warm component received strong support by the observation
of a correlation between CH+ and the rotationally excited H2
(Lambert & Danks 1986). However, since until now no direct
observations of this warm component have been obtained, pa-
rameters such as its density and temperature are unknown. The
increase of bwith increasing J level seems to be direct evidence
of a warm component. Several excitation mechanisms, discussed
below, could be responsible for this effect.
4.1. UV Pumping
The rovibrational cascading releases its energy through in-
frared photons (Black &Dalgarno 1976). Like photoexcitation,
such energy loss does not change the kinetic energy of the
molecules; therefore, it does not affect the velocity dispersion.
Heating of the gas can nevertheless occur, through photodis-
sociation of H2 and photoelectron emission from dust grains.
However, such a process would require a high UV field (as the
one toward the Pleiades cluster; e.g., White 1984) and is an
unlikely explanation for a broadening of up to 10 km s1.
4.2. H2 Formation Pumping
When molecules are created on the surface of grains, they
carry away most of the initial energy (4.5 eV) that provides
the kinetic, rotational, and vibrational excitation of H2. Support
for this mechanism was obtained by Wagenblast (1992), who
calculated the column density ratio between the J ¼ 4 and 7
levels in good agreement with observations. However, absolute
column density calculations do not exist. To address this, we
constructed a time-dependent model in which we followed the
stochastic evolution of the molecules after their grain forma-
tion. Details of the model are given in the Appendix. According
TABLE 5
Log Column Densities and b-Values Obtained with PF and COG for the Four Lines of Sight
HD 73882 HD 192639 HD 206267 HD 207538
J Level
[cm2 for N(H2), km s
1 for b (H2)] COG PF COG PF COG PF COG PF














































































































0:10 . . . 13:84
þ0:15
? . . . 13:04
þ0:60
?




0:23 . . . 13:49
þ0:35
? . . . 13:59
þ0:31
? . . . 13:28
þ0:56
?


































































Notes.—J ¼ 0 and 1 column densities from Rachford et al. (2002). Errors are 2 .
Fig. 4.—Best profile fits of the J ¼ 5 k1017.8 line for HD 73882 (top) and
HD 192639 (bottom) using a single b-value for all J levels (right) and allowing
different b-values for each J level (left). The inadequacy of the single b-value fits
for all J levels is apparent both from close inspection of the fits and from the
reduced 2 values (see x 3.2).
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to this model, dispersions appear as a natural consequence of
the equilibrium among the various excitation and decay pro-
cesses. Figure 6 shows the expected broadening, as a function
of the density and the rotational level. Using the expected
broadening in conjunction with equation (A3), we are able to
calculate the densities and formation rates needed to explain
both the velocity dispersions and the column densities of the
broader rotational levels (J  4). The densities are in agree-
ment with previous analysis of the C i fine-structure excitation
for HD 192639 and HD 206267, which led to estimated den-
sities of 16 (Sonnentrucker et al. 2002) and 30 cm3 (Jenkins &
Tripp 2001), respectively. However, the formation rates implied
by our models (R in Table 6) do not agree with previously
calculated values (R  3 ; 1017 cm3 s1 in Jura 1975; Gry
et al. 2002). There is a factor of approximately 10 between the
rate needed to explain the column densities and the rates men-
tioned above.
A second argument against H2 formation pumping as re-
sponsible for the broadening of the excited states comes from the
difficulty to account for the CH+ column density.We report in the
top right panel of Figure 7 the threshold energy for the Cþþ H2
reaction and found that the time during which the molecule is
kinetically warm is twarm ¼ 4 ; 10
9/n s (the cooling time is
roughly inversely proportional to the density n, in cm3). As-
suming that the density is spatially uniform along the sight line,
we can obtain the column density of warm H2 as a function
of the atomic hydrogen and the formation rate: N (H2)warm ¼
N (H)nRtwarm. Considering the formation rates from Table 6,
we obtain a ratioN (H2)warm/N (H)  1:2 ; 10
7, a value several
orders of magnitude below what is needed to explain the col-
umn density of CH+ [N (H2)warm/N (H2)cool  10
3 in Lambert
& Danks 1986].
4.3. Collisional Excitation in a Warm Environment
Warm low-density interstellar gas surely is present along
the lines of sight. Field et al. (1969) were the first to show that
warm gas could be thermally stable at low densities. Such gas
(nH  0:1 cm
3; T  7000 K) appears to be the major con-
stituent, in mass, of the local interstellar cloud (Frisch & York
1983; Linsky 1996; Lallement 1998), but a recent survey of the
local interstellar medium, performed by Lehner et al. (2003),
showed that in this medium the H2 molecular fraction is low,
close to 105. The problem appears to be that at such densities
and temperatures, H2 formation on grains becomes negligible.
Other routes exist, such as formation through hydrogen ions
(Black et al. 1981), but the rates for the process are low, as is the
observed amount of such ions (Andre et al. 2002). The same
arguments can be used against the presence of H2 in the warm
postshock gas of dissociative shocks. However, Jenkins &
Peimbert (1997) concluded anyway that in the line of sight
toward  Ori A the dispersion of the J ¼ 5 line could be the
trace of an ongoing J-type shock after which the gas recombines
and cools. It is true that this theory was corroborated by a shift
of the line centers, the higher J levels being shifted toward
lower velocities, which is difficult to explain otherwise.
Fig. 5.—Left: Excitation diagram of the H2 along the HD 192639 line of sight. We fitted the column densities with several components, with different excitation
temperatures and velocity dispersions. The Tex ¼ TJ¼2 4 component is supposed to have a broadening equal to the J ¼ 2 species, and the Tex ¼ TJ¼5 7 component a
broadening equal to the J ¼ 5 species. Right: Two-component COG for J ¼ 2 6, with a relative strength in accordance with the two components fitted on the higher
levels of the excitation plot. A variation of the b-values appears due to the presence of the two components.
Fig. 6.—Line broadening (b) derived from the mean kinetic energy of each
level following formation on a grain. Since the value of the kinetic energy is
dominated by collisional cooling, the broadening is a strong function of the density
(n). The thin vertical lines show the density toward HD 192639 (Sonnentrucker
et al. 2002) and HD 206267 (Jenkins & Tripp 2001).
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However, shifts could also be the trace of slower shocks,
C-type shocks. Even though the conditions in the postshock gas
are not favorable in terms of H2 formation, the fact that it is non-
dissociative makes it possible to contain a large amount of
heated H2. Hence, Elitzur & Watson (1978) showed that such
shocks could heat a large portion of the cloud with temperatures
of several thousand kelvin. This mechanism would generate
both the broadening and the CH+ column densities. However,
there are several arguments against the presence of a single
important shock front: predictions of N(OH) produced via an
endothermic reaction would be significantly higher than what is
observed, and significant velocity shifts required for this type of
shock are usually undetected. We can however derive the en-
vironment parameters in the hypothesis of a thermal broadening
of the postshock gas. We listed in Table 7 the kinetic temperature
(under the assumption that the line widths are mostly due to
thermal broadening) and the excitation temperature (derived from
the J ¼ 5 and 7 levels) for the four lines of sight. The difference
between the two temperatures constrains the ratio between colli-
sional excitation and radiative de-excitation rates. Hence, we used
the rates from Le Bourlot et al. (1999) and Wolniewicz et al.
(1998) to infer the densities and therefore the pressure log (P/k) ¼
log (nT ). We note that we are not able to derive lower limits of the
J ¼ 7 rotational column density. However, we used the best-
fitting values to infer the pressure of the neutral gas and obtained
values significantly higher than those derived from the C i fine
structure: log (P/k)  3:1 for HD 192639 (Sonnentrucker et al.
2002) and 3.5 for HD 206267 (Jenkins & Tripp 2001).
From the pressure calculations, we argue that we are more
likely in the presence of material cooler than what can be derived
from a thermal velocity dispersion. The molecule must still be
hot enough to explain the excitation temperature (1000 K), but
not up to the temperature required for a thermal broadening (T k
in Table 7). Hence, the only remaining explanation of the velocity
dispersion is that we are looking at a warm and turbulent layer,
most probably intimately associated with the cold medium. To
explain the presence of such a layer, some invoke suprathermal
velocities of ions relative to the neutrals driven by multiple
magnetohydrodynamic (MHD) crisscrossing shocks (Gredel
et al. 2002). Others invoke the intermittency of turbulence and
the existence of localized tiny warm regions, transiently heated
by bursts of ion-neutral friction and viscous dissipation in co-
herent and intense small vortices (Joulain et al. 1998). The main
physical difference between each phenomenon is the thickness
and the crossing time. While a warmMHD postshock layer can
have a thickness of0.1 pc, coherent vortices threaded bymag-
netic fields may have radii as small as 20 AU. Both would
achieve peak temperatures around 1000 K, but with differential
velocities around 10 km s1 for the MHD shocks and around
4 km s1 in a coherent vortex.
Toward our targets, the situation would be perfectly de-
scribed by both explanations. The many small-scale shocks or
vortices would create the observed velocity dispersion, while
embedded magnetic fields would generate differential veloci-
ties between ion and neutral species, reacting into CH+ through
the Cþ þ H2!CH
þ þ H endothermic reaction. It would also
give an answer to multiple quests for a warm layer (e.g., CO,
HCO+, H2O in Pety & Falgarone 2000; Liszt & Lucas 2000;
Neufeld et al. 2002). However, other heating processes may be
possible and are difficult to rule out due to our low spectral
resolution. The probability distribution functions of these high
rotational levels, in either FUV or IR (Verstraete et al. 1999;
Falgarone et al. 2005), would eventually help us to distinguish
between one process and the other.
5. SUMMARY
We observed four highly reddened (E(BV )  0:6) lines of
sight in which the saturation of the higher rotational levels of
H2 allows us to infer their velocity dispersion. We measured
broadenings up to 10 km s1, increasing with the energy of the
rotational level. Considering the fact that it was already ob-
served toward several other sight lines (Spitzer & Cochran
1973; Spitzer et al. 1974; Jenkins & Peimbert 1996), we sug-
gest that this phenomenon is a fairly common one. As a first
result, we suggest caution in investigating saturated H2 lines
since assuming an identical line width for all of the rotational
levels could lead to significant systematic errors on the column
densities.
We looked at the possible sources of rotational excitation to
see which could induce such broadening of the absorption lines.
We ruled out UV pumping, which cannot create a velocity
dispersion by itself. We constructed a time-dependent model of
the state of the molecule following formation on the grain. From
it, we deduced that such a mechanism may be responsible for
the broadening but would, however, need a formation rate
10 times the one derived from previous studies (Jura 1975). We
also note that the amount of warm H2 created would not be
enough to account for the observed column densities of CH+.
We conclude that the more likely explanation is the presence
of a turbulent, warm layer in the molecular cloud. The temper-
ature would need to be over 500 K to account for the rotation-
ally excited H2 and the velocity dispersion of the gas patches
around 8 km s1. Small crisscrossing shocks or vortices could
be the phenomenon behind this turbulent layer. MHD waves
created inside them would convert the kinetic energy to create
the observed amount of CH+ through its endothermic reaction
with H2.
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TABLE 6








HD 73882 ........................ 5þ3? 9
þ8
4 ; 10
15 1:8þ?1:2 ; 10
15
HD 192639 ...................... 13þ56 4
þ5
3 ; 10
15 3:1þ9:82:5 ; 10
16
HD 206267 ...................... 25þ116 6
þ4
3 ; 10
15 2:4þ2:92:1 ; 10
16
HD 207538 ...................... 13þ20? 3
þ2
2 ; 10
15 2:3þ?1:9 ; 10
16
Note.—Densities and formation rates come from our measurements reported
in Table 5 and model results plotted in Fig. 7.






In this section we describe our numerical model of H2 excitation and de-excitation following H2 formation on grains. We use it to
show the existence of a possible correlation between the excitation level of the molecule and the line broadening associated with that
level. We also use it to calculate the amount of excited H2 obtained from H2 formation pumping. Note that throughout most of this
section we are dealing only with the gas that is excited by formation pumping. The effects described here are not affected by the
presence of another gas component (at the same level) excited by a different mechanism.
The formation of H2 on grains has been discussed at length in the literature (e.g., Gould & Salpeter 1963; Knaap et al. 1966;
Augason 1970; Hollenbach & Salpeter 1971; Lee 1972). Our model is based on the fact that when H2molecules are formed, they will
leave the surface of the grain carrying with them excess energy, which will be distributed as surface, kinetic, rotational, and vibrational
energy. If we can determine the cross sections for the various processes by which the molecules either lose or convert energy from one
form into another, we can then estimate the average kinetic energy over the lifetimes of each species. Adding in the formation rates, we
are able to predict the column density and velocity dispersion of each level.
A1.1. Initial Distribution
Recent simulations of H2 formation have been performed for graphite surfaces (Parneix & Brechignac 1998; Meijer et al. 2001) and
icy interstellar dust (Takahashi et al. 1999). In all cases, the molecules leave the grain with an initial energy of 4.48 eV, but the
distributions among binding, kinetic, and rotational energy differ considerably. We based our model on the quasi-classical computer
simulation of Parneix&Brechignac (1998), due to their choice of computationalmethod and physical model, which includes an entrance
channel barrier on the potential energy surface of the grain. The initial distribution over the vibrational levels corresponds to Figure 11 of
their paper and averages around 1.1 eV, with a peak at v ¼ 0. The distribution of rotational energy, with a mean value of 0.7 eV,
corresponds to Figure 9 from the same paper and is the same for each vibrational level. A total of 1.7 eV is carried as kinetic energy, and
the remainder is used to desorb the molecule from the grain. The implications of these choices are discussed in x A2. The ortho/para
repartition (OPR) is an important factor in the column density calculations, but fortunately it does not affect the results concerning the




Starting with an initial kinetic energy, the H2molecule will cool down, while interacting with its environment. Because the formation
rate is proportional to the density of atomic hydrogen, most of the formation of molecular hydrogen takes place in the photodissociation
region, where hydrogen is mostly atomic.Moreover, simulations (Le Petit et al. 2002) show a sharp decrease of themolecular fraction as
we go deeper in the cloud, implying a formation rate only marginal inside the cloud. It led us to approximate the formation environment
as being purely atomic. Under this assumption, we needed just three parameters to compute the kinetic cooling: the H-H2 cross section
(), the mean energy loss per collision (), and the density (n). While n is just a property of the medium, the two other parameters depend
on the energy of the molecule. To obtain , we extrapolated to higher energies the values in Figure 2 of Clark & McCourt (1995). The
results are plotted in the top left panel of Figure 7. Parameter  was generated using equations (12) and (25) in Kharchenko et al. (1998),
while n is left as a free parameter, varying from 0.1 to 1000 cm3. The top right panel of Figure 7 displays the estimated kinetic energy as
a function of time for a medium with density n ¼ 10 cm3. One can see that the translational energy is lost fairly slowly, allowing time
for the molecule to undergo endothermic reactions. For example, if we consider the threshold energy for the Cþ þ H2!CH
þþ
H 0:4 eV reaction (dashed line), the molecule would have such or more energy during twarm ¼ 4 ; 10
8 s (10 yr).
A1.3. Radiative Cooling
From the initial distributions, we generated a table of 20 rows (corresponding to the 20 first rotational levels) and seven columns
(corresponding to the first seven vibrational levels). In steps of 105 s and using the radiative decay table fromWolniewicz et al. (1998), we
computed the density of each excitation level from its formation until 3:5 ; 1011 s. The middle panel of Figure 7 shows the densities
(normalized to 1) of each vibrational level (independent of the rotational level). After a fairly short time (107 s), all of the molecular
hydrogen is in the ground vibrational state. Then, the model clearly shows the progression toward lower J levels as time increases (Fig. 7,
TABLE 7
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Notes.—T k is the temperature obtained from the formula b ¼ (2kT /m)1
=2. T exJ¼5 7 is the
excitation temperature from the rotational levels 5 and 7.
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bottom panels). The rising parts of the density curves are caused by the cascading down from higher J or v levels, while the steep drops
occur at the radiative lifetime. Interestingly, these lifetimes (e.g., A142  10
9 s) are of the order of the kinetic cooling time (see previous
paragraph). It follows that, depending on the density of the cloud, some rotational levels will be kinetically hot, while lower levels will not.
A1.4. Inelastic Collisional Cooling and Excitation
In addition to the decay rates, collisional excitation and de-excitation may have an important effect, especially while the molecule is
still highly energetic, or when the density is high. We used the rates available online8 (Forrey et al. 1997; Le Bourlot et al. 1999), in
addition to the decay rates of the above section, tomodel the time-dependent density distribution. The bottompanels of Figure 7 show the
resulting densities (normalized to 1) of the pure rotational levels. The specific conditions for this plot are a density of 10 particles cm3
and an ambient temperature of 100 K. As discussed in the previous paragraph, it is apparent that the fraction of each excited state falls off
rapidly at a time corresponding to the decay rate and that inelastic collisions are not an important de-excitation mechanism. Numerical
tests show that for densities below several hundred per cubic centimeter, inelastic collisions are negligible compared to radiative decay.
A2. MODEL RESULTS AND CONSIDERATIONS
Integrating the normalized column densities over time allows us to extract two pieces of information:
1. The mean kinetic energy of each rotational level, which can be directly linked to the velocity dispersion as long as we assume that
the excitation is mainly due to its formation on the grain. The mean energy is obtained by
Ek(J ; n) ¼
Rþ1
0
density(J ; n; t)E(t) dtRþ1
0
density(J ; n; t) dt
: ðA1Þ
8 See http://ccp7.dur.ac.uk /cooling_by_h2/index.html.
Fig. 7.—Time-dependent model of molecular hydrogen following formation on grains (see the Appendix). Top left: Effective H-H2 cross section as a function of the
kinetic energy. Top right: Kinetic energy of the H2molecule as a function of time. The dashed line corresponds to the energy threshold from which C
+ can react with H2
to formCH+. Three lower panels: Distribution of H2molecules over the vibrational and the ortho and para rotational states, as a function of the molecule’s lifetime. Note
that radiative vibrational transitions ensure decay toward the vibrational ground state on short timescales. The initial rise of the rotational density curves is due to the
cascading of molecules down from the higher J and V levels, whereas the steep drops occur at the radiative lifetime of the level. Because collisional excitation and
de-excitation are part of our simulation, all of these plots depend on the density, here equal to 10 cm3.
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In practice, the upper limit of the integration was set to 3:5 ; 1011 s, by which time the excited species have largely decayed. The
velocity dispersion, i.e., the broadening, is therefore
b ¼
ffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffiffi
4=3ð ÞEk= 2mHð Þ
p
: ðA2Þ
We plotted in Figure 6 the broadening of each rotational level between 2 and 6, clearly showing that it is increasing with the rotational
level. Again, this is only the case when the species are populated by H2 formation pumping. The broadenings of higher rotational
levels (J ¼ 4 and 5) were fitted on the curves, and estimated densities are reported for our four targets in Table 6.
2. Still assuming no other source of excited H2, we are also able to calculate the molecular hydrogen column densities of the excited
levels. The densities depend on the formation rate (nR) and the atomic hydrogen density. Assuming that the density is spatially
uniform along the line of sight, we can use the column density of atomic hydrogen N(H) and, therefore, have the following equation:
N H2ð Þ J ; nð Þ ¼ N Hð ÞnR
Z þ1
0
density J ; n; tð Þ dt: ðA3Þ
To remove the effect of the formation OPR on the column density, we considered the sum of the column densities of the J ¼ 4 and
5 levels. The formation rates needed to create such column densities are reported in Table 6.
The distribution of the formation energy of H2 has been calculated through many other theoretical models, yielding quite
different results in all of the different parameters. Two parameters have a large influence on our results: the initial kinetic and
rotational energies. On one hand, the kinetic energy will decide the amplitude of the velocity dispersion. For instance, whereas our
model starts with a kinetic energy of 1.7 eV, Meijer et al. (2001) find an initial energy of 1.18 eV, which would scale down all of
our broadening calculations by a factor of 1.2. More specifically, from equation (A2), a broadening of 8 km s1 can be explained if
the kinetic initial energy is equal to or above 0.95 eV. This is compatible with most but a few of the theoretical formation models.
On the other hand, the initial rotational energy does constrain the calculated column density of the rotational levels. Because the
radiative lifetimes of the higher levels are significantly smaller than those of the lower rotational levels, a first approximation can be
that each level is populated by its initial population plus the initial population of the higher level. Therefore, any model yielding an
average initial rotational energy above 0.4 eV would give similar column density results for J  7. Except for Duley & Williams
(1986), most of the theoretical models agree with a rotationally hot initial distribution, hence in accordance with our chosen model.
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Abstract. We present column density measurements of the HD molecule in the interstellar gas toward 17 Galactic stars. The
values for the seven most heavily reddened sightlines, with E(B − V) = 0.38−0.72, are derived from observations with the Far
Ultraviolet Spectroscopic Explorer (FUSE). The other ten values are from a reanalysis of spectra obtained with Copernicus.
In all cases, high-resolution ground-based observations of K  and/or the CH molecule were used to constrain the gas velocity
structure and to correct for saturation effects. Comparisons of the column densities HD, CH, CN, and K  in these 17 sightlines
indicate that HD is most tightly correlated with CH. Stringent lower limits to the interstellar D/H ratio, derived from the
HD/2H2 ratio, range from 3.7 × 10−7 to 4.3 × 10−6. Our results also suggest that the HD/H2 ratio increases with the molecular
fraction f (H2) and that the interstellar D/H ratio might be obtained from HD by probing clouds with f (H2) ∼ 1. Finally, we
note an apparent relationship between the molecular fractions of hydrogen and deuterium.
Key words. ISM: abundances – ISM: clouds – ISM: lines and bands – ISM: molecules – ultraviolet: ISM
1. Introduction
It is believed that deuterium was produced in significant
amounts only during the primordial Big Bang Nucleosynthesis.
Since then, deuterium has been steadily destroyed in stellar
interiors. Thus, its abundance relative to H, noted D/H, is a
key measurement for studies of both cosmology and Galactic
chemical evolution (Vangioni-Flam et al. 2000; Coc et al.
2004). D/H in the Interstellar Medium (ISM) is characteris-
tic of the present-day Galactic deuterium abundance. Prior to
the FUSE mission, (D/H)ISM showed some dispersion (e.g.
Lemoine et al. 1999, for a review), likely resulting from poorly
understood physical processes like astration, inefficient mixing,
depletion onto grains, and perhaps some unidentified system-
atic errors. The final resolution of these issues will have strong
implications for our understanding of the physics of the ISM,
the chemical evolution of the Galaxy, and the baryonic density
of the Universe inferred from primordial D/H.
An accurate determination of (D/H)ISM is one of the main
goals of the FUSE mission. So far, most of these measurements
have been performed within the Local Interstellar Medium
(LISM). Moos et al. (2002) reviewed those and reported
(D/H)LB = (1.52 ± 0.08) × 10−5 within the Local Bubble (LB).
However, this value may not be representative of the true
Galactic (D/H)ISM. Hébrard & Moos (2003) used a D/O sur-
vey to constrain the D/H variations and, assuming a constant
O/H ratio, obtained a D/H ratio below 1.0×10−5 outside the LB.
Indeed, recent measurements suggest a “canonical” (D/H)ISM,
if it exists, likely 2 to 3 times lower (Jenkins et al. 1999;
Sonneborn et al. 2000; Hoopes et al. 2003). Unfortunately, ex-
tended direct investigations over long Galactic disk sight lines
are difficult, due to saturation and blends with neighboring
H  Lyman lines.
The HD/H2 ratio is an interesting alternative for D/H inves-
tigations along long sightlines. In the diffuse ISM, the forma-
tion of HD occurs via the ion-neutral reaction:
H2 + D+ −→ HD + H+
while its destruction is due to photodissociation. Because of
the lower abundance of deuterium compared to hydrogen, self-
shielding of HD becomes significant only at higher extinction
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Table 1. Target list.
Star α (J 2000) δ (J 2000) V (mag) E(B−V)a Distance (pc) Ref. AV (mag)a Type
HD 27778 04 23 59.79 +24 18 03.6 6.33 0.38 220 1 1.01 B3V
HD 73882 08 39 09.53 −40 25 09.3 7.27 0.72 925 2 2.28 O9III
HD 110432 12 42 50.27 −63 03 31.0 5.32 0.40 430 3 1.32 B2IVpe
HD 185418 19 38 27.48 +17 15 26.1 7.52 0.51 790 4 2.03 B0.5V
HD 192639 20 14 30.43 +37 21 13.8 7.11 0.66 1800 5 1.87 O8e
HD 206267 21 38 57.62 +57 29 20.5 5.62 0.52 615 6 1.37 O6e
HD 207538 21 47 39.79 +59 42 01.3 7.30 0.64 615 6 1.43 B0V
References. – 1 = Simbad; 2 = Ferlet et al. (2000); 3 = van Dishoeck & Black (1989); 4 = Sonnentrucker et al. (2003); 5 = St.-Louis & Smith
(1991); 6 = de Zeeuw et al. (1999).
a Reddening and visible extinction parameters from Rachford et al. (2002).
than for H2. Therefore, the transition between atomic deu-
terium and HD takes place deeper in a cloud than the transi-
tion between atomic and molecular hydrogen. Whenever all
the deuterium is in molecular form, the ratio N(HD)/2N(H2)
should be equal to the elemental abundance ratio D/H (see also
Watson 1973). Less than a dozen observations of deuterated
molecular hydrogen have been carried out to date, from the first
FUV detections with Copernicus thirty years ago (Spitzer et al.
1973; Black & Dalgarno 1973; Watson 1973) to infrared ob-
servations with ISO (Wright et al. 1999; Bertoldi et al. 1999).
Recently, the higher sensitivity of the FUSE satellite has al-
lowed detection of HD in extra-galactic sources (Bluhm &
de Boer 2001; André et al. 2004). In addition, more heavily
reddened clouds which previously could not be investigated in
the FUV are now within reach, as shown by Ferlet et al. (2000)
toward HD 73882 (AV ≈ 2.3 mag).
In this work, we make use of FUV data obtained with FUSE
towards seven early-type Galactic stars (see Table 1). Each
sightline is “translucent”, i.e., showing significant extinction
(1 mag < AV < 5 mag; see Rachford et al. 2002). Because
of the high sensitivity of FUSE (10 000 times more sensitive
than Copernicus; Moos et al. 2000), the data have good S/N ra-
tios, which allow accurate measurements of equivalent widths.
However, at the large column densities needed to have most of
the deuterium in molecular form, most of the HD lines avail-
able will be strongly saturated. Prior knowledge of the sight-
line velocity structure is therefore crucial for the analysis. We
made use of available very high resolution optical data for CH –
known to be a good tracer of H2 (Danks et al. 1984; Magnani
et al. 1998) – in order to constrain the gas velocity structure
toward our target stars.
In the next section we describe the criteria used to select
the targets and note some interesting aspects of each of the
seven lines of sight. In Sects. 3 and 4, we present the FUV ob-
servational data and our methods of reduction and analysis.
In Sect. 5, we discuss the inferred deuterium abundances.
2. The sample
The target selection was based on three criteria: a significant
extinction (AV > 1 mag), the availability of high resolution
data for the CH molecule, and a good S/N ratio (>∼10 per pixel)
in the FUSE data. The targets of the FUSE P116 program
(“Survey of H2 in Translucent Clouds”; Snow et al.) fulfilled
the first two criteria. We retained for this survey the seven sight-
lines with the best S/N (listed in Table 1).
HD 27778 is located behind the outer portion of L1506
(Lynds 1962). The chemistry of this region was investigated
by Federman et al. (1994). Their model suggests a low UV flux
(which is likely a consequence of the filamentary structure of
the ISM in Taurus region), as well as an average density inside
the cloud of nearly 900 cm−3.
HD 73882 is very interesting for translucent cloud studies
since it is a very bright early type star that allows us to probe
dense material with high S/N. It is believed that this sightline is
dominated by one or more dense clouds consistent with translu-
cent cloud models (Snow et al. 2000).
HD 110432 lies beyond the Coalsack dark nebula. Its av-
erage reddening (AV = 1.32 mag, see Rachford et al. 2001)
makes it intermediate between diffuse and translucent lines
of sight.
HD 185418 is a B0.5V star at 790 pc from the Sun
(Fitzpatrick & Massa 1988, 1990). While its high reddening
suggested the potential existence of translucent clouds along
the sightline, a recent detailed study of the gas physical condi-
tions showed that the sightline is instead comprised of multiple
diffuse components (Sonnentrucker et al. 2003).
HD 192639 is a member of the Cyg OB1 association. As
for HD 185418, the study of the physical conditions along the
sightline has revealed it to be dominated by an ensemble of
diffuse clouds (Sonnentrucker et al. 2002).
HD 206267 is a quadruple system within the Cepheus
OB association cluster Trumpler 37. Both the cluster and
the associated H  region IC1396 have been well studied
(Morbidelli et al. 1997). It is believed that most of the in-
tervening material is foreground, with a small contribution
from IC1396. Spectra of three of the stars in the system (Pan
et al. 2001) reveal substantial variations for CN on sub-parsec
scales, but smaller variations for CH (less than 20%).
HD 207538 also is in the Cepheus OB2 association
(Humphreys 1978). Polarization data show that this line of
sight has a small RV, but otherwise very little is known about
its ISM content (Catanzaro et al. 2003).
210
211
S. Lacour et al.: Deuterated molecular hydrogen in the Galactic ISM 969
Table 2. Log of FUSE observations.
Star FUSE ID a Start Date Number of Exposure time S/N b
exposures (ks) (λ 1070 Å)
HD 27778 P1160301 2000.10.27 4 9.7 10.8
HD 73882 P1161301 2000.01.24 6 11.9 5.1
· · · P1161302 2000.03.19 8 13.6 4.6
HD 110432 P1161401 2000.04.04 5 3.6 28.5
HD 185418 P1162301 2000.08.10 3 4.4 14.9
HD 192639 P1162401 2000.06.12 2 4.8 8.1
HD 206267 P1162701 2000.07.21 3 4.9 10.2
HD 207538 P1162902 1999.12.08 4 7.7 6.2
· · · P1162903 2000.07.21 10 11.2 7.1
a Archival root name of targets from FUSE PI team observations.
b Average per-pixel S/N for a 1 Å region of the LIF 1A spectrum near λ 1070 Å.
3. Observations and data analysis
3.1. FUSE data
The FUSE mission, its planning, and its on-orbit performance
are discussed by Moos et al. (2000) and Sahnow et al. (2000).
The list of the 7 targets studied in this work and the ob-
servation information are given in Tables 1 and 2, respec-
tively. All data were obtained with the source centered in the
30′′ × 30′′ (LWRS) aperture, with total exposure times rang-
ing from 3.6 ks (HD 110432) to 25.5 ks (HD 73882). All our
datasets have a S/N ratio per pixel between 10 and 30. All
the data were processed with version 2.0.4 of the CalFUSE
pipeline1. Correction for detector background, Doppler shift,
geometrical distortion, astigmatism, dead pixels, and walk
were applied. No correction was made for the fixed-pattern
noise. The 1D spectra were extracted from the 2D spectra
using optimal extraction (Horne 1986; Robertson 1986). The
1D spectra from individual exposures were cross-correlated
and co-added for each detector segment. Equivalent width
measurements were performed independently for the spec-
tra from each segment. Since the nominal spectral resolu-
tion is ≈20 km s−1 (FWHM), we binned the data by 4 pixels
(≈7 km s−1) to increase the S/N ratio. All processed data have
therefore a S/N per element greater than 20.
3.2. Ground based observations
For HD 73882 and HD 110432, high resolution CH spectra
were obtained with the 3.6 m telescope at ESO, La Silla, using
the CES spectrograph during one run in 2001 February. The
reduction of the data was done using a homemade IDL pack-
age. First, we subtracted a mean bias value from each spectrum,
then made adjustments to account for the background radiation.
After flatfielding by means of spectra from a quartz flatfield
lamp to remove the pixel-to-pixel sensitivity variations inherent
to the detector, we used spectra from a Th–Ar hollow cathode
1 http://fuse.pha.jhu.edu/analysis/analysis.html
lamp to determine the wavelength calibration. The resolution
was estimated at 3 km s−1 from the widths of the thorium lines
in the Th–Ar exposures.
For the other stars, high-resolution (FWHM ∼
1.2−2.0 km s−1) spectra of K , Na , Ca , Ca , CN, CH,
and CH+ were obtained with the Kitt Peak coudé feed tele-
scope in various runs from 1995 to 2000. A detailed discussion
of the reduction and analyses of these spectra – and of similar
spectra for other stars in the FUSE translucent cloud survey
(Rachford et al. 2002) – will be given by Welty et al. (in
preparation).
4. Column density measurements
Due to its dipole moment, HD is primarily detected through
transitions from the ground rotational state J = 0. There are
20 Lyman and 6 Werner HDJ=0 transitions in the FUSE wave-
length range (Dabrowski & Herzberg 1976). In Fig. 1, we plot
the spectrum of HD 110432 from 1000 Å to 1110 Å. Many
absorption lines are detected, most of them due to molecu-
lar hydrogen. The upper tick marks indicate the H2 J = 1
to 4 lines and the thick tick marks indicate the HD J = 0 Lyman
lines. Most of the HD transitions cannot be detected because
either they are too close to the saturated H2 (J = 0 and J =
1) absorption lines or they are blended with atomic lines.
Therefore, only 7 HD transitions between 959 Å and 1106 Å
could be used (see Table 3). The wavenumbers have been
determined through absorption and emission spectroscopy by
Dabrowski & Herzberg (1976). Abgrall & Roueff (2004, to be
submitted) have calculated the transition energies, the oscilla-
tor strengths, and total radiative lifetimes in the Lyman and
Werner band systems by following a similar approach to the
one used for H2 (Abgrall et al. 1993a,b, 2000). The rest wave-
lengths and oscillator strengths for the HD lines seen toward the
seven sightlines studied here are listed in Table 3. Experimental
wavelengths have been used when available; the typical accu-
racy on the transition wavenumbers is within one wavenumber.
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Fig. 1. FUSE spectrum of HD 110432 from 1000 to 1110 Å. Many molecular absorption lines are detected, most of them belonging to molecular
hydrogen. The upper tick marks indicate the position of H2 lines from J = 1 to 4. The thick tick marks indicate the position of the HD J =
0 Lyman lines. H2 lines from the ground and the first rotational states are strongly saturated, consistent with the high reddening in this line of
sight. The gap around 1085 Å is due to the gap between the two microchannel plates mounted in the LiF 1A and LiF 2A detectors.
Table 3. Equivalent widths of HD lines used in this work.
Star W(959) W(975) W(1011) W(1021) W(1054) W(1066) W(1105)a
(mÅ) (mÅ) (mÅ) (mÅ) (mÅ) (mÅ) (mÅ)
HD 27778 27± 11 34± 6 34± 8 38± 4 42± 4 15± 6
HD 73882 43± 9 45± 4 44± 5 16± 4
HD 110432 29± 3 34± 3 32± 2 34± 3 34± 3 12± 3
HD 185418 31± 5 58± 6 62± 16 48± 6 53± 6 21± 5
HD 192639 48± 7 42± 5 49± 4 52± 3 53± 3 15± 7
HD 206267 47± 4 43± 4 49± 4 53± 3 55± 3 47± 3 20± 8
HD 207538 38± 6 45± 4 49± 3 55± 4 27± 9
Line L14-0R(0) L12-0R(0) L8-0R(0) L7-0R(0) L4-0R(0) L3-0R(0) L0-0R(0)
λ0 959.82 975.58 1011.46 1021.46 1054.29 1066.27 1105.86
f 0.0147 0.0196 0.0262 0.0254 0.0164 0.0115 0.000744
a Slight blend with C * has been accounted for.
Two methods were used to obtain HD column densities: the
curve of growth method (hereafter COG) and the profile fitting
method (hereafter PF).
4.1. Curve of growth method
The equivalent widths (EqW) of the HD lines studied in this
work are summarized in Table 3. The stellar continuum in the
vicinity of each line was estimated using a low-order Legendre
polynomial to fit the data. The error bars given here are 1σ (see
Sect. 4.3).
Most of the lines have similar oscillator strengths and show
a large degree of saturation. It is therefore crucial to have ac-
curate information on the velocity structure of the gas for these
lines of sight. Because the integrated sightline column densities
of CH and H2 are generally very well correlated (Danks et al.
1984; van Dishoeck & Black 1989; Magnani et al. 1998), we
used the CH structure to generate multi-component curves of
growth for HD. Because K  is generally well correlated with
both CH and H2 and also (being heavier) exhibits smaller ther-
mal broadening, it can be used to discern even more complex
structure (Welty & Hobbs 2001). Toward HD 73882, for exam-
ple, we used the five-component structure found for K  to fit
both CH and HD.
The multi-component curves of growth are obtained by in-
tegrating multiple Voigt profiles, each of which corresponds to
one gas component. Each component is defined by a b-value,
a radial velocity, and a column density. For each component,
the radial velocity is taken equal to that of the CH, and the col-
umn density is proportional to that of CH. Because HD and CH












The temperature of the gas is calculated from the two lower
rotational states of H2 (Rachford et al. 2002). Table 4 lists the
adopted component structures and the H2 gas temperature T01.
Figure 2 shows the best COG fit to the measured equivalent
widths. The weak line at 1105.86 Å is important. Its very low
oscillator strength (almost one hundred times smaller than the
others) makes it nearly optically thin. However, blending with
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Table 4. Assumed component structure.
Star T01a Model Component Relative vHEL bCH bHDb
(K) strength km s−1 km s−1 km s−1
HD 27778 55 CH 1 0.47 14.6 1.1 1.3
2 0.53 17.1 2.0 2.1
HD 73882 51 K /CH 1 0.25 20.5 0.9 1.1
2 0.45 22.1 0.9 1.1
3 0.24 23.7 0.9 1.1
4 0.04 25.5 1.1 1.3
5 0.02 28.7 1.0 1.2
HD 110432 68 CHc 1 0.32 2.9 1.7 1.8
2 0.67 6.9 1.3 1.5
HD 185418 101 CH 1 0.59 −10.40 1.3 1.5
2 0.41 −6.20 2.5 2.7
HD 192639 98 CH 1 0.56 −16.0 3.7 3.8
2 0.44 −10.0 2.1 2.3
HD 206267 65 CH 1 0.50 −17.5 2.6 2.7
2 0.30 −13.2 1.0 1.2
3 0.20 −10.1 2.1 2.2
HD 207538 73 CH 1 0.19 −19.3 0.8 1.1
2 0.35 −16.6 0.8 1.1
3 0.38 −13.5 1.2 1.4
4 0.08 −10.2 1.2 1.4
a T01 are from the FUSE H2 Survey (Rachford et al. 2002). b See Sect. 4.1. c Crawford (1995).
a line due to C * hindered accurate measurement of its equiv-
alent width, as reflected by the larger error bars. Nevertheless,
because this is the only line not significantly saturated, we dou-
bled its weight in the COG fits to increase its impact compared
to that of the saturated lines.
4.2. Profile fitting method
We also used a profile fitting program called Owens (Lemoine
et al. 2002; Hébrard et al. 2002), developed by M. Lemoine at
the Institut d’Astrophysique de Paris, to estimate the HD col-
umn densities. This program allows us both to fit all the
HD lines simultaneously (performing a global χ2 minimiza-
tion) and also to add other species (e.g., C * and C ** to
deblend the 1105.86 Å line). Because of the significant satura-
tion of the other HD lines, we used the velocity distribution of
the CH components to constrain our fit, as for the COG. But un-
like the COG technique, profile fitting (PF) allows us to leave
both the b-value and relative strength as free parameters for
each component. This approach is more realistic, because even
though HD appears to be correlated with CH (see below), the
correlation is not perfect. The best fits for several absorption
lines toward HD 110432 are shown in Fig. 3. These fits indi-
cate clearly the importance of adding the C * 1105.73 Å line
to deblend the HD 1105.86 Å line; the profile fitting technique
allows us to better disentangle the absorption from the two
species. The derived 1σ error bars are discussed in the follow-
ing section.
4.3. Error estimation
We considered four basic types of errors, which are calculated
differently depending on the method used:
The statistical errors are assumed to be a Poissonian
noise. Those errors (roughly the square root of the count rate)
are computed by the CalFUSE pipeline for each pixel. For the
COG technique, we obtained the total statistical error by sum-
ming in quadrature the error for each integrated pixel (more in-
formation can be found in Appendix A of Sembach & Savage
1992). For the PF technique, this error is used by Owens to
calculate the χ2.
The background uncertainties are proportional to expo-
sure time. The FUSE science data processing team assumed it
to be close to 10% of the computed background2. This error is
calculated by the pipeline and added to the statistical errors.
When using the PF technique, Owens optimizes the con-
tinua over all the HD lines at once, so that the continuum
placement error is included automatically in the χ2. The mea-
surement of EqWs, however, requires a prior determination of
the continuum, and in that case, the continuum error depends
mainly upon the S/N ratio in the vicinity of the line. To esti-
mate it, we shifted the continuum by 1 to 3% (depending on
the S/N ratio; see Sembach & Savage 1992), and determined
lower and upper values for the EqW. The maximum difference
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Fig. 2. Curves of growth for each of the seven lines of sight. The strong
saturation of all but one of the HD lines indicates that it is neces-
sary to use accurate information on the velocity structure of the gas to
derive N(HD) for our lines of sight. We fitted our equivalent widths
(EqWs) on the curves of growth obtained from the CH structure (see
Sect. 4.1). The unsaturated HD line at 1105.86 Å has a large error bar
because of blends.
The systematic errors are the most difficult errors to quan-
tify. They may come from geometrical distortion, walk, dead
pixels, point spread function (PSF) or fixed pattern noise.
While most of these are corrected by the pipeline, small resid-
ual effects may influence our measurements. Moreover, there
is no way to judge their influence over a single absorption line.
To estimate these possible systematic errors, we have assumed
that (1) they are proportional to the quadratic sum of the pre-
viously calculated errors; and (2) the number of measurements
performed by each method is statistically significant (i.e., they
have a reduced χ2 equal to 1). Under those assumptions, we
account for systematic errors by scaling the previous error to
have the minimum χ2 equal to the degrees of freedom. The χ2
used for calculating the error with the PF method is implicit.
For the COG technique, the χ2 is obtained by fitting our points
on the multi-component curve of growth.
There is an additional uncertainty which has the potential
to exceed the ones already accounted for. It has to do with the
goodness of the tracer that we used to model the HD lines.
Because of the high S/N of our optical data, the CH component
structures seem fairly well determined. However, it is likely
Fig. 3. This figure shows the 2-component profile fitting of the
HD lines toward HD 110432. Plotted are the HD lines present in the
FUSE LiF 1A and LiF 1B channels as well as the fit of the CH absorp-
tion lines from the CES data (at 3 km s−1). Although clearly seen in
the CES data, the velocity shift of 4 km s−1 between the two CH com-
ponents would have remained undetected using the FUSE data alone.













































a All column densities are times 1015.
that the HD components do not match perfectly those of CH.
Because the degree of such differences is unknown, the result-
ing uncertainty could not be included in the stated error bars.
We note, however, that the current determination of the HD col-
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Table 6. Copernicus HD equivalent widths and column densities.
Star N(HD) a Inferred EqWs a Literature EqWs N(HD) Ref. New EqWs New N(HD) ∆N(HD)
1054 1066 1054 1066 1054 1066 (dex)
HD 21278 14.06 18.5 14.2(0.1) +0.15
o Per 31.0(2.0) 15.77 1 15.5(0.3) −0.25
ζ Per 14.30 32.2 41.4(4.9) 15.60 2 27.7(2.6) 15.6(0.2) +1.30
 Per 13.57 6.0 6.6(0.4) 13.8(0.1) +0.25
ξ Per 14.15 22.8 16.4 22.9(0.6) 17.5(1.1) 14.4(0.1) +0.25
α Cam 14.49 49.9 35.8 52.0(2.0) 48.4(2.3) 14.9(0.1) +0.40
139 Tau 13.84 11.2 8.5(1.0) 13.9(0.1) +0.05
ζ Oph 14.23 27.4 19.7 20.6(1.6) 15.9(0.8) 14.26 3 18.8(1.0) 14.6(0.6) 14.8(0.3) +0.55
59 Cyg 13.86 11.7 8.8(1.1) 13.9(0.1) +0.05
10 Lac 14.41 41.5 29.7 5.5(0.7) [3.3(1.0)] 13.5(0.2) −0.90
References. – 1 = Snow (1975, 1976); 2 = Snow (1977); 3 =Wright & Morton (1979).
Note. – Errors on new equivalent widths (EqW) are 1-sigma.
a Spitzer et al. (1973); equivalent widths inferred from listed N(HD) and f -values of Allison & Dalgarno (1969), assuming optically thin lines
(see Sect. 5.1).
5. Results and discussion
The values of N(HD) obtained for the 7 FUSE lines of sight
are summarized in Table 5. There is good agreement between
the column densities determined using both the COG and the
PF techniques. In these particular cases, similar values are ob-
tained by fixing only the component velocity distribution (PF)
and by fixing in addition the relative strengths and the broad-
ening of the CH components (COG). This agreement gives an
indication of the reliability of our results. For the discussion
below, we adopt the unweighted mean of the column densities
determined by the two techniques.
5.1. Relation between CH and HD
The good correlation found between the column densities
of CH and H2 in diffuse interstellar clouds is consistent with the
production of most of the CH via a network of gas phase reac-
tions in which H2 is a major component (Danks et al. 1984).
This correlation recently was extended to more heavily red-
dened sightlines observed with FUSE (Rachford et al. 2002).
The relatively tight relationship between these two species and
the inferred chemical link both suggest that CH can be used as
a tracer of H2. Because HD is also produced through gas phase
reactions with H2 and because both CH and HD are subject to
destruction through photoprocesses, one could assume that CH
would be a good tracer for HD as well. To test this assump-
tion, we plotted the column densities of H2 versus HD, and H2
and HD versus CH; this for all the Galactic lines of sight having
estimates for N(HD). The sample includes ten sightlines ob-
served with Copernicus (Spitzer et al. 1973; Snow 1975, 1976,
1977; Wright & Morton 1979) (see below) and the seven FUSE
sightlines analyzed in the present work.
Because the N(HD) originally given by Spitzer et al. (1973)
were estimated assuming the HD lines (at 1054 and/or 1066 Å)
to be optically thin, those values should be taken as lower
limits to the true N(HD). We therefore have re-examined
all the Copernicus data and have derived new estimates
for N(HD), using a method similar to that used for analyz-
ing the FUSE spectra. The Copernicus U1 scans encompassing
the HD lines at 1054 and/or 1066 Å were obtained from the
MAST archive. Background levels were estimated from scans
of nearby saturated H2 lines obtained in the same observing
programs. The equivalent widths measured from the normal-
ized spectra (Table 6) are generally in good agreement with
those inferred from the N(HD) listed by Spitzer et al. (1973)
and with the values listed by Wright & Morton (1979). The
most notable exception to that agreement is 10 Lac, where
we suspect that the absorption near the HD line at 1054 Å is
due mostly to stellar Fe  and/or Cr  (Rogerson & Upson
1977; Rogerson & Ewell 1985); there is no strong absorption
at the expected position of the HD line at 1066 Å. (Spitzer
et al.’s value for N(HD) toward 10 Lac was surprisingly high,
given the modest E(B−V) and molecular fraction.) Component
structures derived from high-resolution spectra of CH, K ,
and/or Na  were used to model the profiles and/or equivalent
widths of the HD lines (λ1054, λ1066, and others as available).
Our “new” Copernicus N(HD) are listed in the last col-
umn of Table 6 and plotted with open squares in Fig. 4. In
most cases, the new values are higher than those listed by
Spitzer et al. (1973) by factors of order 2; the value for ζ Oph
is about 4 times higher. On the other hand, the new value
for 10 Lac is about a factor of 8 smaller, and the value for o Per
is about a factor of 2 smaller than that given by Snow (1975,
1976). We note that these new values could still underestimate
the true N(HD) if HD is actually concentrated in fewer compo-
nents than the tracer used to model the HD equivalent widths.
Table 7 summarizes the correlations between several dif-
ferent species. As shown in Fig. 4, it suggests a good corre-
lation between HD and H2, and between H2 and CH. Thus
it is no surprise that it indicates a correlation between HD
and CH column densities, but with a slope somewhat steeper
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Table 7. Correlation plots.
Quantities r a N b Slope c
HD vs. H2 0.923 16 1.29± 0.14
H2 vs. CH 0.911 12 1.18± 0.19
HD vs. CH 0.807 13 1.94± 0.44
HD vs. CN 0.732 9 0.66± 0.15
HD vs. K I 0.745 14 0.86± 0.20
HD/2H2 vs. H2 0.291 16 0.05± 0.13
f (HD) vs. f (H2) – (D/H)ISM = 0.74e−5 0.725 16 0.40± .10
f (HD) vs. f (H2) – (D/H)ISM = 1.52e−5 0.725 16 0.19± .05
a Linear correlation coefficient.
b Number of points (detections only).
c Slope and uncertainty of weighted least-squares linear fit, consider-
ing uncertainties in both quantities.
than that for N(H2) vs. N(CH). There are few points with
N(HD) <∼ 1015 cm−2, however, so it would be very useful to ob-
tain more measurements of HD (and CH) at those lower column
densities. We also investigated whether CN and K  might be
useful as tracers for HD, as all three species are expected to be
concentrated in the denser parts of diffuse clouds. In addition,
K  is generally more readily detected than CH and typically
reveals more details of the component structure (e.g., Welty &
Hobbs 2001). Bottom panels of Fig. 4 show HD vs. CN and K .
While CN and K  show some degree of correlation with HD,
the relationships are not as tight as that with CH.
5.2. The D/H ratio
Using the Meudon PDR model (Nehmé et al. to be published),
Le Petit et al. (2002) studied the properties of HD in a diffuse
cloud with nH = 500 cm−3 embedded in the standard inter-
stellar radiation field. Under those conditions, HD becomes the
reservoir of deuterium at a visual extinction of 1 mag, where
the molecular fraction f (H2) of hydrogen is close to 1. Toward
our sightlines, f (H2) does not reach such a value. However, if
we assume in each case that (1) a significant part of the atomic
hydrogen is not associated with the observed diffuse molecular
material; and (2) all the molecular material is in one dominant
cloud, then the D/H ratio in that main cloud should be equal to
the N(HD)/2N(H2) ratio.
Table 8 shows the N(HD)/2N(H2) ratios for all the sight-
lines included in this paper, i.e., our FUSE measurements and
the values we have re-derived from the Copernicus data. All
these values are plotted in Fig. 5, where we have added two ref-
erence values: the Local Bubble N(D)/N(H) ratio of 1.52×10−5
(Moos et al. 2002), and the Jenkins et al. (1999) value of 0.74×
10−5 toward δ Ori A (First detection by Laurent et al. 1979).
Several recent observations (Hébrard & Moos 2003; Hoopes
et al. 2003; Wood et al. 2004) have suggested that the LB value
may not be representative of the general ISM and that a “canon-
ical” (D/H)ISM (if such exists) may be closer to the latter value.
Fig. 4. (Top) N(HD) vs. N(H2): the correlation factor close to 1 com-
firmes a good correlation between the two species, as predicted by
chemical models (Danks et al. 1984). The slope is slightly greater
than 1.0. – (Middle) N(H2) and N(HD) vs. N(CH): tight correla-
tion between N(H2) and N(CH) was already observed in wide sur-
vey (Rachford et al. 2002), and appears in the left panel with a slope
close to 1. N(HD) vs. N(CH) also shows a good relationship, but with
a slope near 2.0. – (Bottom) N(HD) vs. N(CN) and N(K ): none of
the species exhibit a tight relationship. – Filled diamonds have N(HD)
derived from FUSE spectra; open squares have N(HD) derived from
reanalysis of Copernicus data. All the correlation factors and slopes
are summarized in Table 7.
For our sample, the average N(HD)/2N(H2) yields a corre-
sponding estimate for D/H of (2.0±1.1)×10−6, a factor 7 below
the LB value and a factor 3 below the δOri A value. Such a low
value is difficult to interpret in terms of enhanced stellar astra-
tion or favored deuterium depletion onto dust grains. Indeed,
given the multi-component velocity structure of the sightlines
and the many special conditions that may change the HD/H2
ratio from component to component, the most likely explana-
tion is that we have not yet identified a predominantly molecu-
lar cloud.
We now turn to a more realistic view of the sightlines in
which several molecule-containing clouds are present, with
only some of them having all the deuterium in the molecu-
lar form. To some extent we can expect that the molecular
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Table 8. Column densities.
Star E(B−V) f (H2) a N(H ) N(H2) N(HD) Ref. N(HD)/2N(H2) N(CH) Ref.
[cm−2] [cm−2] [cm−2] [cm−2]





−1.7 (15) 1 2.6
+2.6
−1.4 (-6) 3.0 ± 0.3 (13) 2





−3.4 (15) 1 2.2
+1.6
−1.3 (-6) 3.5 ± 0.4 (13) 2





−0.6 (15) 1 2.2
+0.9
−0.7 (-6) 1.5 ± 0.3 (13) 3





−1.1 (15) 1 3.7
+1.7
−1.0 (-6) 1.3 ± 0.3 (13) 2





−0.7 (15) 1 1.5
+1.0
−0.7 (-6) 2.8 ± 0.5 (13) 2





−1.0 (15) 1 1.4
+1.0
−0.7 (-6) 3.0 ± 0.2 (13) 2





−2.4 (15) 1 3.1
+3.2
−1.5 (-6) 4.3 ± 0.2 (13) 2
HD 21278 0.10 0.10 b 5.5 (20) b 3.0+2.1
−1.2 (19) 1.5
+0.1
−0.1 (14) 4 2.5
+1.7
−1.0 (-6)
o Per 0.30 0.50 8.0± 2.4 (20) 4.0+1.6
−1.2 (20) 3.0
+3.0
−1.5 (15) 4 3.8
+4.4
−2.0 (-6) 2.1 ± 0.2 (13) 5
ζ Per 0.33 0.59 6.4± 0.6 (20) 4.7+2.4
−1.6 (20) 4
+4
−2 (15) 4 4.3
+5.3
−2.4 (-6) 2.2 ± 0.2 (13) 5
 Per 0.09 0.21 2.5± 0.5 (20) 3.3+2.7
−1.5 (19) 6
+2
−1 (13) 4 9.1
+8.7
−4.9 (-7) < 2.0 (12) 6
ξ Per 0.33 0.35 1.3± 0.3 (21) 3.4+1.4
−1.0 (20) 2.5
+0.5
−0.5 (14) 4 3.7
+1.8
−1.2 (-7) 1.3 ± 0.3 (13) 5
α Cam 0.32 0.35 8.0± 1.6 (20) 2.2+0.9
−0.6 (20) 8
+2
−2 (14) 4 1.8
+0.9
−0.7 (-6) 6.9 ± 1.6 (12) 5
139 Tau 0.15 0.12 8.0± 1.6 (20) 5.4+3.1
−2.0 (19) 8
+2
−2 (13) 4 7.4
+5.0
−3.1 (-7)
ζ Oph 0.32 0.63 5.2± 0.3 (20) 4.4+0.9
−0.8 (20) 6
+6
−3 (14) 4 6.8
+7.2
−3.5 (-7) 2.5 ± 0.2 (13) 5
59 Cyg 0.18 0.19 1.8± 0.4 (20) 2.0+1.0
−0.7 (19) 8
+2
−2 (13) 4 2.0
+1.2
−0.8 (-6)
10 Lac 0.11 0.06 5.0± 1.5 (20) 1.7+0.5
−0.4 (19) 3
+2
−1 (13) 4 8.8
+6.9
−3.4 (-7) 2.5 ± 0.8 (12) 7
References. –1 = this paper (FUSE data); 2 =Welty et al., in prep.; 3 = Crawford (1995); 4 = this paper (Copernicus data); 5 = Thorburn et al.
(2003), 6 = Federman et al. (1994); 7 = Thorburn, priv. comm.
Note. – (nn) stands for 10nn.
a f (H2) = 2N(H2)/ (2N(H2) + N(H i)). – b Inferred from E(B − V).
fraction f (H2) will be a relevant parameter. f (H2) will increase
with the average UV shielding and decrease with the fraction
of smaller, more diffuse molecular clouds present. The models
suggest that the deuterium is molecular only when hydrogen is
fully in its molecular form (Fig. 1 of Le Petit et al. 2002). This
can be summarized over a sightline by
f (HD) ≤ f (H2), (2)












The average value of N(HD)/2N(H2) noted above should there-
fore only be taken as a stringent lower limit to the (D/H)ISM.
Since the two molecular fractions reflect the average effective-
ness of the self-shielding of each species, they should be highly
correlated, even when summing over multiple clouds. Unlike
the top panel, the bottom panel of Fig. 5 shows an increasing
trend for N(HD)/2N(H2) as a function of f (H2) – and therefore
a correlation between f (HD) and f (H2) – consistent with pre-
dictions from models of the chemistry of HD (Le Petit et al.
2002).
Toward our highly reddened targets, atomic deuterium is
blended by saturated hydrogen lines, and almost impossible to
measure; direct comparison between the two molecular frac-
tions is not feasible. We therefore used the two (D/H) ra-
tios noted above (Jenkins et al. 1999; Moos et al. 2002) to
examine f (HD) vs. f (H2) (Fig. 6). The increasing trend is
obvious. If the relation between f (HD) and f (H2) can be un-
derstood, it could enable a wider survey of the D/H ratio via ob-
servations of HD. The apparent correlation between the molec-
ular fractions should first be confirmed by observing targets
in which both D and HD are measurable. That, however, re-
quires targets with low overall column density but high f (H2).
Another possibility would be to examine individual clouds, us-
ing very high resolution data in the FUV (unfortunately not
available at present).
Further chemical modeling of diffuse clouds, including
sums over a statistical distribution of diverse sizes and den-
sities, could serve both to confirm the correlations and also
to reveal other important parameters linked to the abundance
of HD. For example, the formation rate of HD (and therefore
the molecular fraction) is directly proportional to the ioniza-
tion of H and H2 by cosmic rays (Federman et al. 1996; Le Petit
et al. 2002). It has been suggested that the observed abundances
of H+3 in some diffuse lines of sight require a high flux of cos-
mic rays (Cecchi-Pestellini & Dalgarno 2000; McCall et al.
2003; Le Petit et al. 2004) and that the flux of cosmic rays could
be very inhomogeneous in the diffuse ISM (for example due to
variation in the magnetic field). The relationship between the
molecular fractions of H2 and HD would provide information
on the formation rates of both molecules and on the flux of cos-
mic rays; the variations could give some indication of the level
of inhomogeneities in the cosmic ray flux.
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Fig. 5. N(HD)/2N(H2) vs. N(H2) and f (H2). The upper dotted line
gives the LISM D/H value (1.5×10−5) found by Moos et al. (2002); the
lower dotted line gives the D/H value found toward δ Ori (0.74×10−5)
by Jenkins et al. (1999), representative of the lower D/H values found
in several other studies. Except for two sigthlines, we note an increas-
ing trend with the molecular fraction which does not occur as a func-
tion of the molecular column density. It could be an indication that
N(HD)/2N(H2) did not reach the D/H value in the sightlines, show-
ing therefore the importance of examining sightlines or clouds with
higher f (H2). Filled diamonds have N(HD) derived from FUSE spec-
tra; open squares have N(HD) derived from reanalysis of Copernicus
data.
5.3. Summary
We derived column densities of HD for 7 reddened sightlines
using far-UV spectra obtained with the FUSE telescope. Most
of the HD lines available in the far-UV are strongly affected by
saturation (see the COG plotted in Fig. 2). We used high res-
olution optical CH data to determine the velocity structure in
these sightlines, which allowed us to correct for the that satu-
ration. The analysis was done using both curve of growth and
profile fitting methods.
We combined our new results for HD with re-analyzed
Copernicus measurements and compared the column densities
of HD, H2, and CH. A correlation between the HD and CH col-
umn densities is likely, but further measurements at low column
densities are needed.
Simulations (Le Petit et al. 2002) have predicted for a one-
cloud model with AV ∼ 1 mag a N(HD)/2N(H2) ratio equal
to the D/H ratio, and lower for thinner clouds. All our sight-
lines have AV > 1, but are unfortunately composed of multiple
clouds. We therefore obtained only stringent lower limits for
(D/H)ISM ranging from 3.7× 10−7 to 4.3× 10−6. We also noted
Fig. 6. f (HD) vs. f (H2). The left panel assumes that (D/H)ISM =
0.74 × 10−5, and the right panel assumes that (D/H)ISM = 1.52 × 10−5.
Both panels show a clear correlation between the molecular frac-
tions. Understanding this correlation might provide a way to de-
duce (D/H)ISM from HD. Filled diamonds have N(HD) derived from
FUSE spectra; open squares have N(HD) derived from reanalysis of
Copernicus data (see Sect. 5.1).
a correlation between the molecular fraction of H2 and the ratio
N(HD)/2N(H2) which we linked to a relationship between the
self-shielding of H2 and HD. If that relationship is confirmed, it
would give a mean to infer (D/H)ISM from observations of HD.
Acknowledgements. This work is based on data obtained for the
Guaranteed Time Team by the NASA-CNES-CSA FUSE mission op-
erated by the Johns Hopkins University. This work has been done us-
ing the profile fitting procedure Owens.f developed by M. Lemoine
and the FUSE French Team. This research has also made use of the
FUSE database, operated at IAP, Paris, France. Financial support to
U.S. participants has been provided by NASA contract NAS5-32985.
Financial support to French Participants has been provided by CNES.
D. E. Welty acknowledges support from the NASA LSTA grant
NAG5-11413 to the University of Chicago.
References
Abgrall, H., Roueff, E., Launay, F., Roncin, J. Y., & Subtil, J. L. 1993a,
A&AS, 101, 273
Abgrall, H., Roueff, E., Launay, F., Roncin, J. Y., & Subtil, J. L.
1993b, A&AS, 101, 323
Abgrall, H., Roueff, E., & Drira, I. 2000, A&AS, 141, 297
Allison, A. C., & Dalgarno, A. 1969, Atomic Data, 1, 289
André, M. K., Le Petit, F., Sonnentrucker, P., et al. 2004, A&A, 422,
483
Bertoldi, F., Timmermann, R., Rosenthal, D., Drapatz, S., & Wright,
C. M. 1999, A&A, 346, 267
Black, J. H., & Dalgarno, A. 1973, ApJ, 184, L101
Bluhm, H., & de Boer, K. S. 2001, A&A, 379, 82
Catanzaro, G., André, M. K., Leone, F., & Sonnentrucker, P. 2003,
A&A, 404, 677
Cecchi-Pestellini, C., & Dalgarno, A. 2000, MNRAS, 313, L6
Coc, A., Vangioni-Flam, E., Descouvemont, P., Adahchour, A., &
Angulo, C. 2004, ApJ, 600, 544
Crawford, I. A. 1995, MNRAS, 277, 458
Dabrowski, I., & Herzberg, G. 1976, Can. J. Phys., 54, 525
Danks, A. C., Federman, S. R., & Lambert, D. L. 1984, A&A, 130, 62
de Zeeuw, P. T., Hoogerwerf, R., de Bruijne, J. H. J., Brown, A. G. A.,
& Blaauw, A. 1999, AJ, 117, 354
Federman, S. R., Strom, C. J., Lambert, D. L., et al. 1994, ApJ, 424,
772
Federman, S. R., Weber, J., & Lambert, D. L. 1996, ApJ, 463, 181
218
219
S. Lacour et al.: Deuterated molecular hydrogen in the Galactic ISM 977
Ferlet, R., André, M., Hébrard, G., et al. 2000, ApJ, 538, L69
Fitzpatrick, E. L., & Massa, D. 1988, ApJ, 328, 734
Fitzpatrick, E. L., & Massa, D. 1990, ApJS, 72, 163
Hébrard, G., & Moos, H. W. 2003, ApJ, 599, 297
Hébrard, G., Lemoine, M., Vidal-Madjar, A., et al. 2002, ApJS, 140,
103
Hoopes, C. G., Sembach, K. R., Hébrard, G., Moos, H. W., & Knauth,
D. C. 2003, ApJ, 586, 1094
Horne, K. 1986, PASP, 98, 609
Humphreys, R. M. 1978, ApJS, 38, 309
Jenkins, E. B., Tripp, T. M., Woz´niak, P., Sofia, U. J., & Sonneborn,
G. 1999, ApJ, 520, 182
Laurent, C., Vidal-Madjar, A., & York, D. G. 1979, ApJ, 229, 923
Le Petit, F., Roueff, E., & Herbst, E. 2004, A&A, 417, 993
Le Petit, F., Roueff, E., & Le Bourlot, J. 2002, A&A, 390, 369
Lemoine, M., Audouze, J., Ben Jaffel, L., et al. 1999, New Astron., 4,
231
Lemoine, M., Vidal-Madjar, A., Hébrard, G., et al. 2002, ApJS, 140,
67
Lynds, B. T. 1962, ApJS, 7, 1
Magnani, L., Onello, J. S., Adams, N. G., Hartmann, D., & Thaddeus,
P. 1998, ApJ, 504, 290
McCall, B. J., Huneycutt, A. J., Saykally, R. J., et al. 2003, Nature,
422, 500
Moos, H. W., Cash, W. C., Cowie, L. L., et al. 2000, ApJ, 538, L1
Moos, H. W., Sembach, K. R., Vidal-Madjar, A., et al. 2002, ApJS,
140, 3
Morbidelli, L., Patriarchi, P., Perinotto, M., Barbaro, G., &
di Bartolomeo, A. 1997, A&A, 327, 125
Pan, K., Federman, S. R., & Welty, D. E. 2001, ApJ, 558, L105
Rachford, B. L., Snow, T. P., Tumlinson, J., et al. 2001, ApJ, 555, 839
Rachford, B. L., Snow, T. P., Tumlinson, J., et al. 2002, ApJ, 577, 221
Robertson, J. G. 1986, PASP, 98, 1220
Rogerson, J. B., & Ewell, M. W. 1985, ApJS, 58, 265
Rogerson, J. B., & Upson, W. L. 1977, ApJS, 35, 37
Sahnow, D. J., Moos, H. W., Ake, T. B., et al. 2000, ApJ, 538, L7
Sembach, K. R., & Savage, B. D. 1992, ApJS, 83, 147
Snow, T. P. 1975, ApJ, 201, L21
Snow, T. P. 1976, ApJ, 204, 759
Snow, T. P. 1977, ApJ, 216, 724
Snow, T. P., Rachford, B. L., Tumlinson, J., et al. 2000, ApJ, 538, L65
Sonneborn, G., Tripp, T. M., Ferlet, R., et al. 2000, ApJ, 545, 277
Sonnentrucker, P., Friedman, S. D., Welty, D. E., York, D. G., & Snow,
T. P. 2002, ApJ, 576, 241
Sonnentrucker, P., Friedman, S. D., Welty, D. E., York, D. G., & Snow,
T. P. 2003, ApJ, 596, 350
Spitzer, L., Drake, J. F., Jenkins, E. B., et al. 1973, ApJ, 181, L116
St.-Louis, N., & Smith, L. J. 1991, A&A, 252, 781
Thorburn, J. A., Hobbs, L. M., McCall, B. J., et al. 2003, ApJ, 584,
339
van Dishoeck, E. F., & Black, J. H. 1989, ApJ, 340, 273
Vangioni-Flam, E., Coc, A., & Cassé, M. 2000, A&A, 360, 15
Watson, W. D. 1973, ApJ, 182, L73
Welty, D. E., & Hobbs, L. M. 2001, ApJS, 133, 345
Wood, B. E., Linsky, J. L., Hébrard, G., et al. 2004, ApJ, 609, 838
Wright, C. M., van Dishoeck, E. F., Cox, P., Sidher, S. D., & Kessler,
M. F. 1999, ApJ, 515, L29





J. Alcolea, J. R. Pardo, V. Bujarrabal, R. Bachiller, A. Barcia, F. Colo-
mer, J. D. Gallego, J. Go´mez-Gonza´lez, A. del Pino Cisneros, P. Plane-
sas, S. del Rı´o, A. Rodr´ıguez-Franco, A. del Romero, M. Tafalla et P. de
Vicente : Six years of short-spaced monitoring of the v=1 and v=2, J=1-0 28SiO
maser emission in evolved stars. A&AS, 139:461–482, novembre 1999.
F. Asse´mat : Apport de la haute re´solution angulaire sur l’e´tude des galaxies loinaines :
imagerie, optique adaptative et spectroscopie 3D. The`se de doctorat, Universite´ de
Paris 6, 2004.
P. Baize : Orbital Elements of 14 Visual Double Stars. A&AS, 39:83–+, janvier 1980.
J. E. Baldwin et C. A. Haniff : The application of interferometry to optical astro-
nomical imaging. Phil. Trans. R. Soc. London, 360:969–986, 2002.
D. Barthes : Pulsation modes of Mira stars and questioning of linear modelling :
indications from HIPPARCOS and the LMC. A&A, 333:647–657, mai 1998.
J.-P. Berger, P. Haguenauer, P. Y. Kern, K. Rousselet-Perraut, F. Mal-
bet, S. Gluck, L. Lagny, I. Schanen-Duport, E. Laurent, A. Delboulbe,
E. Tatulli, W. A. Traub, N. Carleton, R. Millan-Gabet, J. D. Monnier,
E. Pedretti et S. Ragland : An integrated-optics 3-way beam combiner for IOTA.
In W. A. Traub, e´diteur : Interferometry for Optical Astronomy II. Edited by Wes-
ley A. Traub . Proceedings of the SPIE, Volume 4838, pp. 1099-1106 (2003)., pages
1099–1106, fe´vrier 2003.
P. Berlioz-Arthaud : Mira Variables explained by a planetary companion interac-
tion : A means to drop the pulsation paradigm? A&A, 397:943–950, janvier 2003.
M. S. Bessell, M. Scholz et P. R. Wood : Phase and cycle dependence of the
photospheric structure and observable properties of Mira variables. A&A, 307:481–
499, mars 1996.
P. Borde´, V. Coude´ du Foresto, G. Chagnon et G. Perrin : A catalogue of
calibrator stars for long baseline stellar interferometry. A&A, 393:183–193, octobre
2002.




P. F. Bowers et G. R. Knapp : Detection of H I emission in the circumstellar envelope
of Omicron Ceti (Mira). ApJ, 332:299–304, septembre 1988.
D. Burns, J. E. Baldwin, R. C. Boysen, C. A. Haniff, P. R. Lawson, C. D. Mac-
kay, J. Rogers, T. R. Scott, D. St.-Jacques, P. J. Warner, D. M. A. Wilson
et J. S. Young : Large-amplitude periodic variations in the angular diameter of R
Leonis. MNRAS, 297:462–466, juin 1998.
M. P. Cagigal et V. F. Canales : Generalized Fried parameter after adaptive optics
partial wave-front compensation. Journal of the Optical Society of America A, 17:
903–910, mai 2000.
C. Cavarroc, A. Boccaletti, P. Baudoz, T. Fusco et D. Rouan : Fundamental
limitations on Earth-like planet detection with extremely large telescopes. A&A,
447:397–403, fe´vrier 2006.
M. P. Chang et D. F. Buscher : Monomode fiber interferometer for single telescopes.
In R. D. Reasenberg, e´diteur : Proc. SPIE Vol. 3350, p. 2-13, Astronomical In-
terferometry, Robert D. Reasenberg ; Ed., pages 2–13, juillet 1998.
A. Chelli : Imaging earth-like planets with extremely large telescopes. A&A, 441:
1205–1210, octobre 2005.
I. Cherchneff : A chemical study of the inner winds of asymptotic giant branch
stars. A&A, 456:1001–1012, septembre 2006.
A. Claret : A new non-linear limb-darkening law for LTE stellar atmosphere models.
Calculations for -5.0 ≤ log[M/H] ≤ +1, 2000 K ≤ Teff ≤ 50000 K at several surface
gravities. A&A, 363:1081–1190, novembre 2000.
T. J. Cornwell et P. N. Wilkinson : A new method for making maps with unstable
radio interferometers. MNRAS, 196:1067–1086, septembre 1981.
V. Coude Du Foresto, S. Ridgway et J.-M. Mariotti : Deriving object visibilities
from interferograms obtained with a fiber stellar interferometer. A&AS, 121:379–392,
fe´vrier 1997.
M. M. Crocker, R. J. Davis, S. P. S. Eyres, M. F. Bode, A. R. Taylor, A. Skopal
et H. T. Kenny : The symbiotic star CH Cygni - I. Non-thermal bipolar jets.
MNRAS, 326:781–787, septembre 2001.
L. Decin, B. Vandenbussche, C. Waelkens, G. Decin, K. Eriksson, B. Gustaf-
sson, B. Plez et A. J. Sauval : ISO-SWS calibration and the accurate modelling
of cool-star atmospheres. IV. G9 to M2 stars. A&A, 400:709–727, mars 2003.
A. di Giacomo, F. Lisi, G. Calamai et A. Richichi : The angular diameter of R
Leonis at 2.16 microns. A&A, 249:397–400, septembre 1991.
M. W. Feast : The pulsation, temperatures and metallicities of Mira and semiregular
variables in different stellar systems. MNRAS, 278:11–21, janvier 1996.
222
BIBLIOGRAPHIE GE´NE´RALE 223
D. Fedele, M. Wittkowski, F. Paresce, M. Scholz, P. R. Wood et S. Ciroi :
The K-band intensity profile of R Leonis probed by VLTI/VINCI. A&A, 431:1019–
1026, mars 2005.
B. Freytag : Hot Spots in Numerical Simulations of Betelgeuse. In A. Brown,
G. M. Harper et T. R. Ayres, e´diteurs : The Future of Cool-Star Astrophysics :
12th Cambridge Workshop on Cool Stars, Stellar Systems, and the Sun (2001 July 30
- August 3), eds. A. Brown, G.M. Harper, and T.R. Ayres, (University of Colorado),
2003, p. 1024-1029., pages 1024–1029, octobre 2003.
D. K. Galloway et J. L. Sokoloski : An X-Ray Jet from a White Dwarf : Detec-
tion of the Collimated Outflow from CH Cygni with Chandra. ApJL, 613:L61–L64,
septembre 2004.
A. Gautschy et H. Saio : Stellar Pulsations Across The HR Diagram : Part 1. ARAA,
33:75–114, 1995.
A. Gautschy et H. Saio : Stellar Pulsations Across the HR Diagram : Part 2. ARAA,
34:551–606, 1996.
M. J. E. Golay : Point Arrays Having Compact Nonredundant Autocorrelations. J.
Opt. Soc. Am., 61:272–273, fe´vrier 1971.
J. W. Goodman : Satistical Optics. John Wiley & Sons, 1985.
O. Guyon : Wide field interferometric imaging with single-mode fibers. A&A, 387:366–
378, mai 2002.
C. A. Haniff, C. D. Mackay, D. J. Titterington, D. Sivia et J. E. Baldwin :
The first images from optical aperture synthesis. Nature, 328:694–696, aouˆt 1987.
X. Haubois, G. Perrin, S. Lacour, J. D. Monnier, S. Meimon, T. Verhoelst,
J. P. Berger, S. T. Ridgway et W. A. Traub : Imaging Betelgeuse in the H band.
A&A, en pre´paration, 2007.
D. Hestroffer : Centre to limb darkening of stars. New model and application to
stellar interferometry. A&A, 327:199–206, novembre 1997.
K. H. Hinkle et T. G. Barnes : Infrared spectroscopy of Mira variables. III - R
Leonis, the atomic lines. ApJ, 234:548–555, de´cembre 1979.
K. H. Hinkle, F. C. Fekel, D. S. Johnson et W. W. G. Scharlach : The triple
symbiotic system CH Cygni. AJ, 105:1074–1086, mars 1993.
K. H. Hinkle, D. N. B. Hall et S. T. Ridgway : Time series infrared spectroscopy
of the Mira variable Chi Cygni. ApJ, 252:697–714, janvier 1982.
K.-H. Hofmann, Y. Balega, N. R. Ikhsanov, A. S. Miroshnichenko et G. Wei-




K.-H. Hofmann, Y. Balega, M. Scholz et G. Weigelt : Multi-wavelength bispec-
trum speckle interferometry of R Leo and comparison with Mira star models. A&A,
376:518–531, septembre 2001.
K.-H. Hofmann et M. Scholz : Limb-darkening and radii of non-Mira M giant
models. A&A, 335:637–646, juillet 1998.
K.-H. Hofmann, M. Scholz et P. R. Wood : Limb-darkening and radii of M-type
Mira models. A&A, 339:846–857, novembre 1998.
G. Huss, P. Leproux, F. Reynaud et V. Doya : Spatial filtering efficiency of single-
mode optical fibers for stellar interferometry applications : phenomenological and
numerical study. Optics Communications, 244:209–217, janvier 2005.
A. P. Jacob, T. R. Bedding, J. G. Robertson, J. R. Barton, C. A. Haniff et
R. G. Marson : Multiwavelength visibility measurements of Miras : observations of
R Dor and R Leo with MAPPIT. MNRAS, 349:303–312, mars 2004.
A. P. Jacob et M. Scholz : Effects of molecular contamination of IR near-continuum
bandpasses on measurements of M-type Mira diameters. MNRAS, 336:1377–1389,
novembre 2002.
R. C. Jennison : A phase sensitive interferometer technique for the measurement of
the Fourier transforms of spatial brightness distributions of small angular extent.
MNRAS, 118:276–+, 1958.
E. Josselin, N. Mauron, P. Planesas et R. Bachiller : Strong asymmetries in
the neutral envelope of Mira observations. CO and K I. A&A, 362:255–262, octobre
2000.
A. H. Joy : Spectroscopic Observations of Mira CETI,1934-1952. ApJS, 1:39–+, avril
1954.
M. Karovska, W. Hack, J. Raymond et E. Guinan : First Hubble Space Telescope
Observations of Mira AB Wind-accreting Binary Systems. ApJL, 482:L175+, juin
1997.
M. Karovska et J. A. Mattei : Longterm AAVSO Observations of the Symbiotic
System CH Cygni. Journal of the American Association of Variable Star Observers
(JAAVSO), 21:23–28, juin 1992.
M. Karovska, P. Nisenson et J. Beletic : Speckle observations of Mira’s compa-
nion. ApJ, 402:311–313, janvier 1993.
M. Karovska, E. Schlegel, W. Hack, J. C. Raymond et B. E. Wood : A Large
X-Ray Outburst in Mira A. ApJL, 623:L137–L140, avril 2005.
P. Kervella et A. Domiciano de Souza : The polar wind of the fast rotating
Be star Achernar. VINCI/VLTI interferometric observations of an elongated polar
envelope. A&A, 453:1059–1066, juillet 2006.
224
BIBLIOGRAPHIE GE´NE´RALE 225
L. L. Kiss, T. R. Bedding et G. M. Szabo´ : Variabiliy in red supergiant stars :
pulsations, long secondary periods and convecction noise. MNRAS, 2006.
A. Labeyrie : Attainment of Diffraction Limited Resolution in Large Telescopes by
Fourier Analysing Speckle Patterns in Star Images. A&A, 6:85–+, mai 1970.
A. Labeyrie, L. Koechlin, D. Bonneau, A. Blazit et R. Foy : Strong TiO-related
variations in the diameters of Mira and R Leonis. ApJL, 218:L75–L78, de´cembre
1977.
S. Lacour, E. Thie´baut et G. Perrin : High dynamic range imaging with a single-
mode pupil remapping system ; a self-calibration algorithm for highly redundant
interferometric arrays. ArXiv Astrophysics e-prints, octobre 2006.
A. Lanc¸on et P. R. Wood : A library of 0.5 to 2.5 mu m spectra of luminous cool
stars. A&AS, 146:217–249, octobre 2000.
A. Manduca, R. A. Bell et B. Gustafsson : Limb darkening coefficients for late-
type giant model atmospheres. A&A, 61:809–813, de´cembre 1977.
M. Marengo, M. Karovska, G. G. Fazio, J. L. Hora, W. F. Hoffmann, A. Dayal
et L. K. Deutsch : Mid-Infrared Observations of the Mira Circumstellar Environ-
ment. ApJL, 556:L47–L50, juillet 2001.
J.-M. Mariotti, J.-L. Monin, P. Ghez, C. Perrier et A. Zadrozny : Pupil plane
interferometry in the near infrared. I - Methodology of observation and first results.
A&A, 255:462–476, fe´vrier 1992.
C. L. Matson : Weighted-least-squares phase reconstruction from the bispectrum. J.
Opt. Soc. Am. A, 8(12):1905–1913, 1991.
S. Meimon : Reconstruction d’images aastronomiques en interfe´rome´trie optique.
The`se de doctorat, Universite´ de Paris 11, 2005.
B. Mennesson, G. Perrin, G. Chagnon, V. du Coude´ Foresto, S. Ridgway,
A. Merand, P. Salome, P. Borde, W. Cotton, S. Morel, P. Kervella,
W. Traub et M. Lacasse : Evidence for Very Extended Gaseous Layers around
O-rich Mira Variables and M Giants. ApJ, 579:446–454, novembre 2002.
A. Me´rand, P. Borde´ et V. Coude´ Du Foresto : A catalog of bright calibrator
stars for 200-m baseline near-infrared stellar interferometry. A&A, 447:783–783,
fe´vrier 2006a.
A. Me´rand, P. Kervella, V. Coude´ Du Foresto, G. Perrin, S. T. Ridgway,
J. P. Aufdenberg, T. A. Ten Brummelaar, H. A. McAlister, L. Sturmann,
J. Sturmann, N. H. Turner et D. H. Berger : Extended envelopes around
Galactic Cepheids. II. Polaris and δ Cephei from near-infrared interferometry with
CHARA/FLUOR. A&A, 453:155–162, juillet 2006b.
A. A. Michelson : On the Application of Interference Methods to Astronomical
Measurements. ApJ, 51:257–+, juin 1920.
225
226 BIBLIOGRAPHIE GE´NE´RALE
M. Mikolajewski, J. Mikolajewska et T. N. Khudiakova : A long-period symbio-
tic binary CH Cygni. I - A hundred years’ history of variability. A&A, 235:219–233,
aouˆt 1990.
J.-L. Monin, J.-M. Mariotti, P. Ghez, C. Perrier et L. Desbat : Pupil plane
interferometry in the near infrared. II - Phase recovery and image reconstruction.
A&A, 260:510–516, juillet 1992.
J. D. Monnier, J.-P. Berger, R. Millan-Gabet, W. A. Traub, F. P. Schloerb,
E. Pedretti, M. Benisty, N. P. Carleton, P. Haguenauer, P. Kern, P. La-
beye, M. G. Lacasse, F. Malbet, K. Perraut, M. Pearlman et M. Zhao :
Few Skewed Disks Found in First Closure-Phase Survey of Herbig Ae/Be Stars. ApJ,
647:444–463, aouˆt 2006.
J. D. Monnier, W. A. Traub, F. P. Schloerb, R. Millan-Gabet, J.-P. Ber-
ger, E. Pedretti, N. P. Carleton, S. Kraus, M. G. Lacasse, M. Brewer,
S. Ragland, A. Ahearn, C. Coldwell, P. Haguenauer, P. Kern, P. Labeye,
L. Lagny, F. Malbet, D. Malin, P. Maymounkov, S. Morel, C. Papaliolios,
K. Perraut, M. Pearlman, I. L. Porro, I. Schanen, K. Souccar, G. Torres
et G. Wallace : First Results with the IOTA3 Imaging Interferometer : The Spec-
troscopic Binaries λ Virginis and WR 140. ApJL, 602:L57–L60, fe´vrier 2004.
Jorge J. More´ : The levenberg-marquardt algorithm, implementation and theory.
In G. A. Watson, e´diteur : Numerical Analysis, volume 630 de Lecture Notes in
Mathematics. Springer-Verlag, 1977.
Jorge J. More´ et Danny C. Sorensen : Computing a trust region step. SIAM J. Sci.
Stat. Comp., 4(3):553–572, 1983.
T. Padmanabhan : Theoretical Astrophysics. Volume II : Stars and Stellar Systems.
Cambrige University Press, 2001.
G. Perrin, V. Coude Du Foresto, S. T. Ridgway, J.-M. Mariotti et J. A. Ben-
son : Fibered recombination unit for the Infrared-Optical Telescope Array. In S. C.
Barden, e´diteur : Proc. SPIE Vol. 2476, p. 120-128, Fiber Optics in Astronomical
Applications, Samuel C. Barden ; Ed., pages 120–128, juin 1995.
G. Perrin, V. Coude Du Foresto, S. T. Ridgway, J.-M. Mariotti, W. A.
Traub, N. P. Carleton et M. G. Lacasse : Extension of the effective temperature
scale of giants to types later than M6. A&A, 331:619–626, mars 1998.
G. Perrin, V. Coude´ du Foresto, S. T. Ridgway, B. Mennesson, C. Ruilier,
J.-M. Mariotti, W. A. Traub et M. G. Lacasse : Interferometric observations
of R Leonis in the K band. First direct detection of the photospheric pulsation and
study of the atmospheric intensity distribution. A&A, 345:221–232, mai 1999.
G. Perrin, S. T. Ridgway, V. Coude´ du Foresto, B. Mennesson, W. A. Traub
et M. G. Lacasse : Interferometric observations of the supergiant stars α Orionis
and α Herculis with FLUOR at IOTA. A&A, 418:675–685, mai 2004a.
226
BIBLIOGRAPHIE GE´NE´RALE 227
G. Perrin, S. T. Ridgway, B. Mennesson, W. D. Cotton, J. Woillez, T. Ve-
rhoelst, P. Schuller, V. Coude´ du Foresto, W. A. Traub, R. Millan-
Gabet et M. G. Lacasse : Unveiling Mira stars behind the molecules. Confirmation
of the molecular layer model with narrow band near-infrared interferometry. A&A,
426:279–296, octobre 2004b.
G. Perrin, S. T. Ridgway, T. Verhoelst, P. A. Schuller, V. Coude´ Du Fo-
resto, W. A. Traub, R. Millan-Gabet et M. G. Lacasse : Study of molecular
layers in the atmosphere of the supergiant star µ Cep by interferometry in the K
band. A&A, 436:317–324, juin 2005.
G. Perrin, T. Verhoelst, S. T. Ridgway et J. Cami : Identification of gaseous and
dusty constituents of the molecular layer around Betelgeuse. A&A, soumis, 2007.
D. Prialnik : An Introduction to the Theory of Stellar Structure and Evolution.
Cambrige University Press, 2000.
J. L. Prieur, E. Aristidi, B. Lopez, M. Scardia, F. Mignard et M. Carbillet :
High Angular Resolution Observations of Late-Type Stars. ApJS, 139:249–258, mars
2002.
A. Quirrenbach, D. Mozurkewich, D. F. Buscher, C. A. Hummel et J. T.
Armstrong : Angular diameter and limb darkening of Arcturus. A&A, 312:160–
166, aouˆt 1996.
S. Ragland : Characterization of IOTA-IONIC for Closure phase measurements. In
http ://cfa-www.harvard.edu/iota/TECHNICAL/CPHASE/Characterization.htm,
juillet 2003.
S. Ragland, W. A. Traub, J. . Berger, W. C. Danchi, J. D. Monnier, L. A.
Willson, N. P. Carleton, M. G. Lacasse, R. Millan-Gabet, E. Pedretti,
F. P. Schloerb, W. D. Cotton, C. H. Townes, M. Brewer, P. Haguenauer,
P. Kern, P. Labeye, F. Malbet, D. Malin, M. Pearlman, K. Perraut,
K. Souccar et G. Wallace : First Surface-resolved Results with the IOTA Ima-
ging Interferometer : Detection of Asymmetries in AGB stars. ArXiv Astrophysics
e-prints, juillet 2006.
M. J. Reid et K. M. Menten : Radio Photospheres of Long-Period Variable Stars.
ApJ, 476:327–+, fe´vrier 1997.
F. Roddier et C. Roddier : An image reconstruction of Alpha Orionis. ApJL,
295:L21–L23, aouˆt 1985.
M. Scholz et Y. Takeda : Model study of wavelength-dependent limb-darkening and
radii of M-type giants and supergiants. A&A, 186:200–212, novembre 1987.
M. Schwarzschild : On the scale of photospheric convection in red giants and
supergiants. ApJ, 195:137–144, janvier 1975.
D. Strecker : 3.5 micron ligh curves of long period variable stars. The`se de doctorat,
University of Minnesota, 1973.
227
228 BIBLIOGRAPHIE GE´NE´RALE
M. Tallon et I. Tallon-Bosc : The object-image relationship in Michelson stellar
interferometry. A&A, 253:641–645, janvier 1992.
E. Thie´baut : Imagerie astrophysique a` la limite de diffraction des grands te´lescopes.
Application a` l’observation des objets froids. The`se de doctorat, Universite´ de Paris
7, 1994.
E. Thie´baut et J.-M. Conan : Strict a priori constraints for maximum likelihood
blind deconvolution. J. Opt. Soc. Am. A, 12(3):485–492, March 1995.
W. A. Traub, A. Ahearn, N. P. Carleton, J.-P. Berger, M. K. Brewer, K.-H.
Hofmann, P. Y. Kern, M. G. Lacasse, F. Malbet, R. Millan-Gabet, J. D.
Monnier, K. Ohnaka, E. Pedretti, S. Ragland, F. P. Schloerb, K. Souccar
et G. Weigelt : New Beam-Combination Techniques at IOTA. In W. A. Traub,
e´diteur : Interferometry for Optical Astronomy II. Edited by Wesley A. Traub. Pro-
ceedings of the SPIE, Volume 4838, pp. 45-52 (2003)., pages 45–52, fe´vrier 2003.
P. G. Tuthill, W. C. Danchi, D. S. Hale, J. D. Monnier et C. H. Townes : Near-
and Mid-Infrared Subarcsecond Structure of the Dusty Symbiotic Star R Aquarii.
ApJ, 534:907–914, mai 2000.
P. G. Tuthill, J. D. Monnier et W. C. Danchi : A dusty pinwheel nebula around
the massive star WR 104. Nature, 398:487–489, avril 1999.
P. G. Tuthill, J. D. Monnier et W. C. Danchi : Multiwavelength Diffraction-
limited Imaging of the Evolved Carbon Star IRC +10216. II. ApJ, 624:352–358, mai
2005.
G. T. van Belle, H. M. Dyck, J. A. Benson et M. G. Lacasse : Angular Size
Measurements of 18 Mira Variable Stars at 2.2 ( ?). AJ, 112:2147–+, novembre 1996.
T. Verhoelst : Evolved stars : a combined view from interferometry and spectroscopy.
The`se de doctorat, Katholieke Universiteit Leuven, 2005.
T. Verhoelst, P. J. Borde´, G. Perrin, L. Decin, K. Eriksson, S. T. Ridgway,
P. A. Schuller, W. A. Traub, R. Millan-Gabet, M. G. Lacasse et C. Wael-
kens : Is Arcturus a well-understood K giant ?. Test of model atmospheres and
potential companion detection by near-infrared interferometry. A&A, 435:289–301,
mai 2005.
P. G. Wannier, R. Sahai, B.-G. Andersson et H. R. Johnson : Mass loss from red
giant stars. II - Carbon stars. ApJ, 358:251–261, juillet 1990.
V. Weidemann : Masses and evolutionary status of white dwarfs and their progenitors.
ARAA, 28:103–137, 1990.
J. Weiner, D. D. S. Hale et C. H. Townes : Asymptotic Giant Branch and Super-
giant Stellar Diameters in the Mid-Infrared. ApJ, 589:976–982, juin 2003.
P. Whitelock, F. Marang et M. Feast : Infrared colours for Mira-like long-period




L. A. Willson : Mass Loss From Cool Stars : Impact on the Evolution of Stars and
Stellar Populations. ARAA, 38:573–611, 2000.
R. W. Wilson, V. S. Dhillon et C. A. Haniff : The changing face of Betelgeuse.
MNRAS, 291:819–+, novembre 1997.
B. E. Wood et M. Karovska : Mira B Rejuvenated. ApJ, 649:410–414, septembre
2006.
P. R. Wood : Pulsation and mass loss in Mira variables. ApJ, 227:220–231, janvier
1979.
P. R. Wood : Pulsation and evolution of Mira variables. In O. Mennessier, e´diteur :
From Miras to Planetary Nebulae : which path for stellar evolution, pages 67–84,
1989.
A. Ya’Ari et Y. Tuchman : On the Pulsation Mode of Mira Variables : Nonlinear
CalculationsCompared with Radii Observations. ApJL, 514:L35–L37, mars 1999.
I. Yamamura, T. de Jong et J. Cami : Infrared emission of hot water in the atmos-
phere of Mira. A&A, 348:L55–L58, aouˆt 1999.
J. S. Young, J. E. Baldwin, R. C. Boysen, C. A. Haniff, P. R. Lawson, C. D.
Mackay, D. Pearson, J. Rogers, D. St.-Jacques, P. J. Warner, D. M. A.
Wilson et R. W. Wilson : New views of Betelgeuse : multi-wavelength surface
imaging and implications for models of hotspot generation. MNRAS, 315:635–645,
juillet 2000a.
J. S. Young, J. E. Baldwin, R. C. Boysen, C. A. Haniff, D. Pearson, J. Rogers,
D. St-Jacques, P. J. Warner et D. M. A. Wilson : Cyclic variations in the
angular diameter of χ Cygni. MNRAS, 318:381–386, octobre 2000b.
229
